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A premie`re vue la recherche de compose´s d’he´lium mole´culaire au sein du milieu inter-
stellaire et l’e´tude de la de´tectabilite´ de variations de la constante de structure fine au
cours du temps semblent eˆtre deux sujets que rien ne relie.
Pourtant, les deux rele`vent de la cosmologie qui est a` strictement parler l’e´tude de l’Uni-
vers et de sa formation. Cette discipline en pleine expansion, graˆce au de´veloppement
toujours croissant des instruments d’observation, donne acce`s a` des re´gions de l’Univers
de plus en plus e´loigne´es spatialement et a` des e´ve´nements de son histoire de plus en plus
e´loigne´s temporellement. Malgre´ ces avance´es techniques, des espe`ces ≪ re´sistent ≫ en-
core a` la de´tection comme c’est le cas de l’he´lium qui, bien que deuxie`me e´le´ment le plus
abondant de l’espace, n’a encore jamais e´te´ observe´ sous forme mole´culaire au sein du
milieu interstellaire.
Cette meˆme progression technologique ouvre e´galement de nouvelles perspectives pour
la recherche d’une variation temporelle e´ventuelle des constantes fondamentales de la
physique, dont la constante de structure fine ; en effet remonter plus loin dans le passe´
nous permet en principe de tester la constance de ces constantes sur de plus longues
pe´riodes.
Ces deux sujets, relie´s par la ne´cessite´ de mieux comprendre notre Univers, sont es-
sentiellement observationnels. Cependant, en astrophysique, la chimie the´orique peut
intervenir dans deux cas, la` ou` les observations s’ave`rent insuffisantes a` expliquer par
elles-meˆmes leurs re´sultats et la` ou` les donne´es ne´cessaires aux observations ne sont pas
mate´riellement de´terminables par des expe´riences en laboratoire. Ainsi, appartient au
premier cas l’intrigante non-de´tection de l’he´lium mole´culaire et au second cas la re-
cherche des variations des constantes fondamentales puisqu’il n’est pas possible de faire
varier expe´rimentalement la valeur de la constante de structure fine dans le but d’obser-
ver les variations qu’elle induit sur les spectres e´lectroniques atomiques ou mole´culaires.
Au cours de cette The`se, nous tenterons d’une part d’e´lucider les raisons de la non-
observation de l’he´lium mole´culaire au sein du milieu interstellaire, ceci au travers de
l’e´tude de quelques compose´s conside´re´s comme les plus probables, d’autre part d’e´tudier
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et de chiffrer les effets potentiels d’une variation de la constante de structure fine sur
les signatures spectrales de mole´cules diatomiques courantes du milieu interstellaire.
Nous pre´senterons dans un premier chapitre, l’Univers chimique, nous entendons par
la` le milieu interstellaire et quelques objets ce´lestes et concepts particuliers d’inte´reˆt
astrochimique. Dans un second chapitre nous reviendrons sur les me´thodes de chimie
the´orique pour une pre´sentation synthe´tique de celles utiles pour ce type de travail.
Dans la partie suivante, nous traiterons de la non-de´tection de l’he´lium mole´culaire au
sein du milieu interstellaire en nous inte´ressant plus particulie`rement a` deux compose´s :
HeH+ et CHe2+. Enfin, la dernie`re partie sera consacre´e a` l’influence que peut avoir une
variation de la constante de structure fine sur le spectre de mole´cules diatomiques, ceci




I.1 Le milieu interstellaire
Les grandes e´tendues qui se´parent les e´toiles ont longtemps e´te´ conside´re´es comme
vides par les astronomes qui parlaient alors de vide interstellaire. Cependant, meˆme si
ce milieu est de densite´ plus faible que le meilleur vide qu’il est possible de produire en
laboratoire 1, il n’est pas aussi de´sert qu’il y paraˆıt. En effet, Robert Trumpler montra en
1930 [1] l’existence de matie`re dans ce milieu. Il se rendit compte que la luminosite´ appa-
rente des amas d’e´toiles e´loigne´s e´tait beaucoup plus faible que ce qui avait e´te´ de´termine´
the´oriquement et ne pouvait pas eˆtre justifie´ par leur seul e´loignement. Ce milieu situe´
entre les e´toiles d’une galaxie devait donc contenir de la matie`re susceptible de diffu-
ser ou d’absorber la lumie`re. Il constitue ce que l’on appelle le milieu interstellaire (MIS).
Le MIS est un me´lange de gaz atomiques, mole´culaires ou ionise´s, et de grains de
poussie`res, le tout ≪ baigne´ ≫ par un rayonnement e´lectromagne´tique et cosmique. Ce
rayonnement e´lectromagne´tique est produit par les e´toiles et les ne´buleuses au cours
de leur e´volution et couvre toutes les longueurs d’ondes, des rayons gamma aux ondes
radio. Le rayonnement cosmique est un rayonnement de type corpusculaire constitue´
de protons, d’e´lectrons et de particules alpha 2 qui sont anime´s de vitesses proches de
celle de la lumie`re. Ces particules sont produites lors de l’explosion d’e´toiles massives,
les supernovae, ce qui leur permet d’acque´rir leur e´nergie initiale, puis sont acce´le´re´es
lors de leurs traverse´es de champs e´lectromagne´tiques.
1. En laboratoire un vide pousse´ ou ultra-vide correspond a` 106 particules/cm3 alors que le vide
interstellaire est en moyenne de 10 particules/cm3 et peut eˆtre de l’ordre de l’unite´ dans ses re´gions les
plus de´sertes. A titre de comparaison, l’air environnant est constitue´ de 1019 particules/cm3.
2. Les particules alpha sont constitue´es de 2 protons et de 2 neutrons. Cette combinaison est identique
a` celle du noyau d’he´lium et peut s’e´crire He2+.
3
CHAPITRE I. L’UNIVERS CHIMIQUE
Ce milieu joue un roˆle essentiel dans l’e´volution de l’Univers, c’est en effet en son sein
que naissent, vivent et meurent les e´toiles. Au de´part constitue´ uniquement d’hydroge`ne
et d’he´lium, il a pu s’enrichir en e´le´ments lourds graˆce aux e´toiles des ge´ne´rations
pre´ce´dentes. Le gaz interstellaire est en effet essentiellement compose´ d’hydroge`ne (90%)
et d’he´lium (10%), les autres atomes e´tant en quantite´ beaucoup plus faible ( 0,1% de
carbone, d’oxyge`ne, d’azote . . . ). La composition globale de ce milieu est proche de
l’abondance cosmique des e´le´ments : l’abondance cosmique d’un e´le´ment correspondant
a` son abondance au sein de l’Univers (cf. tableau I.1). Ainsi la matie`re qui compose le
MIS, aussi faible soit elle, repre´sente tout de meˆme 10 a` 15% de la masse globale de la
galaxie [2]. Le gaz repre´sente 99% de cette matie`re et les poussie`res seulement 1%.
Ele´ment
Abondance cosmique
(/ 10 000 000 atomes d’hydroge`ne)
H 10 000 000









Tableau I.1 – Tableau re´capitulatif des abondances cosmiques des 10 e´le´ments les
plus abondants de l’Univers. L’abondance de chaque e´le´ment est donne´e ici en nombre
d’atomes par rapport a` un nombre total de 10 000 000 atomes d’hydroge`ne.
Il est a` souligner que ce gaz et cette poussie`re sont re´partis de manie`re tre`s inhomoge`ne :
il en re´sulte une classification du milieu interstellaire en plusieurs re´gions caracte´rise´es
par leur densite´ et leur tempe´rature.
I.1.1 Les re´gions H I ou nuages diffus
Tempe´rature = 10 a` 100 K
Densite´ = 50 a` 100 particules/cm3
Ces nuages sont majoritairement constitue´s d’hydroge`ne atomique neutre : H I. La rai-
son en est qu’ils sont trop e´loigne´s d’une e´toile chaude pour que l’hydroge`ne soit ionise´.
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Non lumineux, ils ne sont de´tectables que dans le domaine radio graˆce a` l’e´mission spon-
tane´e d’une onde e´lectromagne´tique de 21 cm de longueur d’onde. Cette raie a` 21 cm
correspond a` la transition entre deux sous-niveaux hyperfins de l’e´tat fondamental de
l’atome d’hydroge`ne (n=1, l=0, J=s=12 , I=
1
2). Cette structure hyperfine est le re´sultat
du couplage du spin 12 de l’e´lectron avec le spin
1
2 du proton (
~F = ~I+ ~J). Ainsi lorsque les
deux spins sont paralle`les, le moment angulaire total vaut 1 (F=1) ce qui correspond au
niveau hyperfin de plus haute e´nergie alors que lorsque les deux spins sont antiparalle`les,
le moment angulaire vaut 0 (F=0) et correspond alors au niveau hyperfin de plus basse
e´nergie (figure I.1).
Le niveau d’e´nergie le plus haut (F=1) peut eˆtre peuple´ de diffe´rentes manie`res : par colli-
sion avec d’autres atomes, par absorption de photons de cette longueur d’onde provenant
du fond diffus cosmologique ou par des de´sexcitations de l’atome vers l’e´tat fondamental
via une des transitions de Lyman.
Cette transition est interdite et bien qu’elle soit de tre`s faible probabilite´ (une fois tous
les 11 millions d’anne´es pour cet atome) elle fut observe´e pour la premie`re fois en 1951 [3]
alors qu’elle avait e´te´ pre´dite de`s 1944 par van de Hulst [4]. Cette raie, peu absorbe´e
par le milieu interstellaire, est observable en raison de la tre`s faible densite´ qui e´vite les
de´sexcitations collisionnelles et du grand nombre d’atomes d’hydroge`ne pre´sents sur la
ligne de vise´e, ce qui augmente sa probabilite´ de de´tection et permet ainsi de suivre cet
atome dans toute la Galaxie.
De plus, ces nuages, puisqu’ils sont diffus, sont transparents aux rayons ultraviolets qui
sont alors en mesure d’ioniser les atomes dont le potentiel d’ionisation est infe´rieur a`
celui de l’atome d’hydroge`ne (13,6 eV) tels que le carbone, le soufre ou encore le sili-
cium. Ainsi s’explique l’observation d’ions atomiques dans ce milieu. Quelques mole´cules














λ = 21 cm
Figure I.1 – Structure hyperfine de l’atome d’hydroge`ne. La raie a` 21 cm est due a` la
transition interdite entre les deux niveaux hyperfins F=1 → F=0.
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I.1.2 Les nuages denses ou mole´culaires
Tempe´rature = 10 a` 20 K
Densite´ = 103 a` 105 particules/cm3
Les nuages denses sont le re´sultat de la coalescence de nuages diffus. Ces nuages e´tant
denses, ils se pre´sentent comme des taˆches sombres qui masquent la lumie`re des e´toiles
situe´es derrie`re eux, les poussie`res qu’ils contiennent l’absorbant plus ou moins totale-
ment. Leur grande densite´ les rend aussi opaques aux rayons ultraviolets, ce qui permet
aux mole´cules de s’y former et d’y survivre. C’est pourquoi la majorite´ des mole´cules
ont e´te´ observe´es dans ce milieu.
Des e´missions dans l’infrarouge, moins absorbe´es par les poussie`res, ont permis de
de´tecter au sein de quelques nuages sombres des e´toiles en formation suite a` un ef-
fondrement gravitationnel local. Cette phase de formation est appele´e phase de ≪ cœur
chaud ≫ (hot core) avec une tempe´rature allant de 100 a` 300 K, ce qui permet a` certaines
re´actions endothermiques ou a` faible barrie`re d’activation de se produire contrairement
au reste du milieu. En plus de ces protoe´toiles, on peut aussi trouver des disques proto-
plane´taires a` l’inte´rieur de ces nuages.
I.1.3 Les re´gions H II ou nuages ionise´s
Tempe´rature ≃ 10 000 K
Densite´ = de 1 a` 106 particules/cm3
Ces re´gions situe´es au sein des nuages denses sont compose´es d’atomes d’hydroge`ne
ionise´s (H+) par le rayonnement ultraviolet provenant d’e´toiles massives se trouvant a`
proximite´. En effet, ces e´toiles e´mettent des photons dont les plus e´nerge´tiques ont une
e´nergie supe´rieure a` 13,6 eV et sont donc en mesure d’ioniser l’hydroge`ne. On trouve
ainsi au sein de ces nuages un me´lange de protons et d’e´lectrons.
C’est d’ailleurs la recombinaison radiative d’un e´lectron avec un proton qui permet la
de´tection de ces re´gions puisque l’hydroge`ne neutre ainsi forme´ se de´sexcite en e´mettant
un rayonnement fluorescent dont la longueur d’onde s’e´tend du domaine visible jusqu’aux
domaines infrarouge et radio.
Le rayonnement visible caracte´ristique de ce phe´nome`ne est la raie d’e´mission Hα de
l’hydroge`ne a` 656,28 nm (premie`re raie de la se´rie de Balmer). Ces re´gions sont aussi
souvent appele´es ne´buleuses par e´mission en raison de cette raie e´mise dans le visible
qui leur donne cette couleur rose caracte´ristique. Un des plus beaux exemples est la
ne´buleuse d’Orion (Figure I.2).
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Figure I.2 – La ne´buleuse d’Orion (M42, NGC 1976) c© CFHT.
I.1.4 La couronne galactique
Tempe´rature = 105 a` 106 K
Densite´ = 10-4 a` 10-3 particules/cm3
Elle est constitue´e d’un gaz a` tre`s haute tempe´rature issu de l’explosion d’une e´toile mas-
sive en supernova, ou bien directement du gaz provenant de jeunes e´toiles tre`s chaudes.
Dans ce milieu aucune mole´cule ne peut survivre en raison de la tempe´rature qui y est
beaucoup trop e´leve´e et on y trouve seulement des atomes multi-ionise´s comme C3+ ou
O5+. Ce gaz coronal se trouve sous forme de ≪ bulles ≫ et est observable graˆce a` son
e´mission dans le domaine des rayons X. Son nom lui vient de sa tempe´rature (106 K)
proche de celle de la couronne solaire.
On estime que ces ≪ bulles ≫ de gaz coronal repre´sentent environ 20% du volume du
milieu interstellaire.
I.1.5 Le milieu inter-nuages
Tempe´rature = 103 a` 104 K
Densite´ = 0,1 particule/cm3
Ce milieu gazeux qui se situe entre les re´gions H I est partiellement ionise´ par les photons
e´mis par les e´toiles environnantes. Il a une densite´ si faible que les particules de gaz qu’il
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contient sont tre`s espace´es. Ainsi une fois qu’elles sont ionise´es il leur est tre`s difficile de
trouver un e´lectron a` capturer pour redevenir neutres. De plus, ce milieu chaud et de
densite´ tre`s faible ne permet pas d’observer d’e´mission de lumie`re dans le visible.
I.1.6 Les re´gions de photodissociation
Les re´gions de photodissociation sont note´es PDR (PhotoDissociation Regions). Parfois,
elles sont aussi appele´es ≪ re´gions domine´es par les photons ≫ (Photon-Dominated Re-
gions). Dans ces re´gions, le rayonnement ultraviolet provenant d’une e´toile proche est
assez intense pour entraˆıner une dissociation importante des mole´cules. Cette de´finition
e´tant assez ge´ne´rale, elle concerne la majorite´ du milieu interstellaire. Seuls les nuages
mole´culaires et les re´gions H II sont ge´ne´ralement traite´s a` part.
Pourtant, historiquement, ce nom a en premier lieu de´signe´ les interfaces entre les re´gions
H II et les nuages mole´culaires, que l’on appelle maintenant ≪ re´gions de photodisso-
ciation denses ≫. En effet, la densite´ et le champ de rayonnement UV y sont e´leve´s. La
tempe´rature y est aussi relativement e´leve´e puisque l’on passe de 104 K dans la re´gion
H II a` environ 20 a` 100 K pre`s des nuages mole´culaires. Dans ces interfaces, le champ ul-
traviolet diminue de manie`re continue a` mesure que l’on entre dans le nuage mole´culaire.
On voit ainsi l’hydroge`ne passer de l’e´tat H+ dans la re´gion H II a` l’e´tat neutre atomique
et enfin a` l’e´tat mole´culaire H2. De la meˆme manie`re le carbone passe de C
++ a` C+ puis
a` C pour finir par donner la mole´cule de monoxyde de carbone CO. L’oxyge`ne, lui, reste
essentiellement sous sa forme atomique. D’un point de vue observationnel, ces re´gions
sont caracte´rise´es par une forte intensite´ des raies de C II et de O I, a` 158 µm et 163
µm respectivement. On y observe aussi des raies ro-vibrationnelles et rotationnelles de
H2, ainsi qu’une forte e´mission des bandes mole´culaires aromatiques dans l’infrarouge.
I.2 Quelques objets interstellaires d’inte´reˆt
I.2.1 Les supernovæ
Une supernova est le re´sultat de l’explosion d’une e´toile. Ce phe´nome`ne s’accompagne
d’une tre`s forte e´mission de lumie`re et de matie`re a` tre`s grande vitesse. Lors de son
explosion, l’e´toile peut briller autant qu’une galaxie toute entie`re en raison de l’e´norme
quantite´ d’e´nergie libe´re´e. C’est d’ailleurs de la` que lui vient son nom latin : nova fait
re´fe´rence ici a` la ≪ nouvelle ≫ e´toile tre`s brillante qui apparaˆıt, meˆme si dans la re´alite´
ce phe´nome`ne correspond au contraire puisque, suite a` l’explosion, c’est la disparition
d’une e´toile qui est observe´e.
Les supernovæ sont un phe´nome`ne important du milieu interstellaire puisqu’elles sont
les premie`res sources d’e´jection d’e´le´ments lourds dans l’espace. En effet, en explosant la
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Figure I.3 – La ne´buleuse du Crabe (M1, NGC 1952) est le re´manent de la supernova
SN 1054. De´couverte par un astronome chinois, elle resta observable durant une pe´riode
de 22 mois : de juillet 1054 a` avril 1056. c© NASA.
supernova e´jecte des neutrons, ce qui permet la formation des noyaux les plus lourds de
la nature comme l’uranium : on parle de nucle´osynthe`se explosive. Elles sont e´galement
a` l’origine du rayonnement cosmique qui, en raison des re´actions nucle´aires qu’il induit
sur son passage, est responsable de la cre´ation de noyaux le´gers comme le lithium, le
be´ryllium ou le bore. Les supernovæ contribuent aussi a` chauffer le milieu interstellaire.
En moyenne, on estime a` deux le nombre de supernovæ qui se produisent par sie`cle pour
des galaxies de la taille de la Voie Lacte´e [6]. Ainsi, dans l’univers, une e´toile explose
en supernova toutes les secondes. La plus connue est celle apparue dans la constellation
du Taureau en 1054 et qui donna ensuite naissance a` la ne´buleuse du Crabe (Messier 1)
(figure I.3).
I.2.2 Les naines blanches
Les naines blanches (white dwarfs) sont les restes d’e´toiles de masse moyenne. Une
e´toile connait au cours de sa vie une succession de contractions gravitationnelles et
de cycles de combustion nucle´aire. Ces cycles de combustion lui permettent de ne pas
s’effondrer et de supporter son propre poids graˆce au flux d’e´nergie qui e´mane de son
noyau. De plus, ils sont particulie`rement e´conomiques puisque les produits issus du
cycle de combustion pre´ce´dent servent de combustibles pour le cycle suivant. Dans le
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cas des e´toiles les plus petites, ce cycle de combustion s’arreˆte a` celle de l’he´lium i.e. la
fusion de l’hydroge`ne donne l’he´lium qui donne ensuite le carbone et l’oxyge`ne. Pour
des e´toiles plus massives ce cycle peut continuer jusqu’au fer qui est le noyau le plus
stable de l’univers et est non-combustible.
Les naines blanches font partie de la premie`re cate´gorie : ce sont des e´toiles massives
(environ 8 a` 10 masses solaires) qui ont donc un cycle de fusion s’arreˆtant a` l’he´lium.
Apre`s avoir consomme´ par re´actions de fusion nucle´aire tout l’hydroge`ne et l’he´lium de
leur noyau et les avoir convertis en oxyge`ne et en carbone, elles ne peuvent consommer
ces deux derniers en raison d’un manque d’e´nergie gravitationnelle. En effet, meˆme
en convertissant cette e´nergie gravitationnelle en e´nergie thermique, ce qui entraˆıne
une augmentation de leur tempe´rature inte´rieure, cela n’est toujours pas suffisant pour
entrainer la fusion du carbone et de l’oxyge`ne qui s’y trouvent. Elles finissent alors par
s’effondrer sous leur propre poids et expulsent leur couche externe. Leur noyau n’est
alors plus compose´ que de carbone, d’oxyge`ne et d’e´lectrons.
A la surface des naines blanches, on trouve une couche de gaz ionise´ qui constitue une
atmosphe`re chaude. Cette atmosphe`re est la plupart du temps compose´e des e´le´ments les
plus le´gers : he´lium et hydroge`ne, ces gaz ne s’e´tant jamais trouve´s assez pre`s du noyau
pour subir leur fusion en carbone. Cependant, il est parfois possible, pour des raisons
encore peu connues, de trouver quelques traces d’e´le´ments lourds dans leur atmosphe`re.
Cette atmosphe`re n’est que de tre`s fine e´paisseur en raison de l’e´norme gravite´ qui s’y
applique. Ainsi, plus qu’une e´toile, une naine blanche est un ≪ objet compact ≫ dont
la tempe´rature et la densite´ sont tre`s e´leve´es et dont la taille est faible. C’est d’ailleurs
de cette petite taille et de cette couleur blanche caracte´ristique que leur vient leur nom.
Leur observation, quant a` elle, est tre`s difficile car ces objets n’e´mettent que tre`s peu de
lumie`re. L’exemple le plus connu de naines blanches est sans doute celui de l’e´toile Sirius
B qui fait partie d’un syste`me binaire en orbite de Sirius A et qui fut aussi la premie`re
a` eˆtre de´tecte´e en 1844 par Friedrich Bessel.
I.2.3 Les ne´buleuses plane´taires
Les ne´buleuses plane´taires sont des zones de gaz en partie ionise´ se trouvant autour
d’une naine blanche. On y retrouve donc la matie`re e´jecte´e issue des couches externes
de cette dernie`re et en particulier des e´le´ments lourds. Le nom de ces objets leur fut
donne´ par Darque en 1779 en raison de leur ressemblance visuelle avec les disques
bleus-verts de plane`tes telles qu’Uranus ou Neptune lorsqu’ils sont observe´es avec des
instruments a` faible re´solution. N’ayant rien a` voir avec des plane`tes, le nom a tout
de meˆme e´te´ conserve´ par souci de cohe´rence historique. C’est en fait l’intense raie
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Figure I.4 – La ne´buleuse de l’Œil de Chat (NGC 6543) est situe´e dans la
constellation du Dragon. Son halo de matie`re est tre`s e´tendu et pre´sente environ
11 enveloppes concentriques nettement visibles sur l’image et qui sont le re´sultat
de plusieurs e´jections conse´cutives de matie`re provenant de l’e´toile qu’elle entoure.
c© NASA/CXC/RIT/STScl.
interdite de O III a` 500,7 nm (1D2 → X
3P2) qui leur donne cette couleur caracte´ristique.
Les ne´buleuses plane´taires comptent parmi les plus beaux objets qu’il est possible d’ob-
server dans l’espace et furent d’ailleurs parmi les premiers a` faire l’objet d’observations
spectroscopiques en raison de leur intense luminosite´. Un exemple connu est celui de la
ne´buleuse de l’Œil de Chat (figure I.4) qui fut de´couverte en 1786 par William Herschel
et dont le spectre fut le premier a` eˆtre e´tudie´, parmi ceux des ne´buleuses plane´taires,
par William Huggins dans la deuxie`me moitie´ du XIXe sie`cle.
I.3 Les mole´cules du milieu interstellaire et leur de´tection
Les mole´cules du milieu interstellaire sont de´tectables graˆce a` leurs signatures spectrales,
en absorption ou en e´mission selon le cas.
Dans le cas des spectres d’absorption, ce sont les e´toiles qui servent de source lumineuse.
La matie`re situe´e en avant-plan de ces e´toiles vient imprimer des raies d’absorption sur
leur spectre continu. Les longueurs d’onde auxquelles une mole´cule absorbe e´tant ca-
racte´ristiques, comparer les raies d’absorption du spectre observe´ aux spectres terrestres
permet de de´terminer la nature de l’espe`ce absorbante.
Les spectres d’e´mission sont issus de la de´sexcitation des mole´cules, atomes ou ions
11
CHAPITRE I. L’UNIVERS CHIMIQUE
apre`s qu’ils aient e´te´ excite´s thermiquement ou par collisions atomiques, e´lectroniques
ou photoniques. Ils sont, e´galement, caracte´ristiques des espe`ces observe´es.
On observe ainsi, pour les mole´cules du milieu interstellaire, des spectres qui s’e´tendent
de l’UV lointain jusqu’a` la re´gion des micro-ondes [7].
I.3.1 Spectres ultraviolet et visible
Les spectres ultraviolets et visibles sont dus a` des transitions e´lectroniques. Ils sont
observe´s en absorption lorsqu’il existe une source de radiation intense, ce qui correspond
a` la pre´sence d’une e´toile proche de l’environnement du nuage mole´culaire. Les premie`res
mole´cules de´tecte´es dans les anne´es 1940 sur le spectre de l’e´toile ζ-Ophiuchi, CH [8,
9], CH+ [10–12] et CN [8, 9], le furent graˆce a` leurs raies situe´es dans l’ultraviolet a`
4300 A˚, 4232 A˚ et 3875 A˚ respectivement. Un peu plus tard, c’est aussi au sein de
cette meˆme e´toile que l’on observa l’ion CS+ [12] graˆce a` sa raie a` 6700 A˚. Parmi les
mole´cules connues, les spectres ultraviolets de H2 [13, 14], HD, OH [15] et CO [16] furent
observe´s graˆce a` des mesures effectue´es par le spectrome`tre du satellite Copernicus. Il
fallut en effet attendre que des moyens spatiaux comme les satellites et les fuse´es soient
disponibles pour pouvoir commencer a` observer dans l’ultraviolet, l’atmosphe`re terrestre
empeˆchant d’avoir acce`s a` certains domaines de longueurs d’onde tels qu’une partie du
rayonnement infrarouge ou des rayonnements ultraviolet, X et γ etc., principalement en
raison de la vapeur d’eau qui y est contenue et qui de´grade les signaux. Les satellites
sont donc ne´cessaires afin de se positionner au-dessus de l’atmosphe`re et de surmonter
ce proble`me.
Un diagramme de Jablonski (figure I.5) permet de re´sumer la varie´te´ des processus
ro-photo physiques qu’il est possible d’observer en absorption et en e´mission pour une
mole´cule dans le domaine visible.
I.3.2 Spectres infrarouges
Les spectres infrarouges sont dus a` des transitions vibrationnelles et sont observe´s en
e´mission. En raison de la tre`s basse tempe´rature du milieu interstellaire, les mole´cules
sont le plus souvent dans leur e´tat vibrationnel fondamental. Mais la pre´sence d’une e´toile
pre`s du nuage mole´culaire peut provoquer une augmentation de la tempe´rature, entrai-
nant ainsi l’excitation des niveaux vibrationnels responsables, lors de leur de´sexcitation,
de l’e´mission d’un spectre infrarouge. Les spectres infrarouges de mole´cules telles que
CO [17] furent obtenus graˆce, une nouvelle fois, a` l’utilisation de satellites.
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Figure I.5 – Diagramme de Jablonski illustrant les diffe´rents processus photophysiques
possibles pour une mole´cule .
I.3.3 Spectres radio
Les spectres radio sont dus a` des transitions rotationnelles et sont observe´s en e´mission.
Ce sont eux qui ont permis de de´tecter la plupart des mole´cules interstellaires. La
premie`re mole´cule de´tecte´e graˆce a` son spectre radio fut le radical hydroxyle HO• [18].
On observe aussi une grande diversite´ de mole´cules oxyge´ne´es : alcools, acides, ester,
alde´hydes . . . ainsi que des mole´cules azote´es qui sont pour la plupart de type cyane´
(R-CN) ou iso-cyane´ (R-NC) comme par exemple l’aminoace´tonitrile NH2CH2CN.
Cette mole´cule est d’une grande importance puisqu’elle serait l’un des pre´curseurs de
la glycine qui n’a toujours pas e´te´ de´tecte´e a` ce jour. A ces mole´cules, il faut aussi
ajouter leurs isotopome`res dans lesquels 12C est remplace´ par 13C et 16O par 18O,
on a ainsi : 13CO, 13CN, H13CN, H13CO+, H2
13CO . . . et C18O, HC18O
+
, H2
18O . . .
L’hydroge`ne peut, lui, eˆtre remplace´ par le deute´rium, ce qui a son importance puisque
le fractionnement isotopique duˆ au deute´rium est un processus fondamental pour
comprendre le roˆle du milieu environnant sur la re´activite´ chimique.
Le tableau I.2 pre´sente toutes les mole´cules de´tecte´es a` ce jour, nombre d’entre elles
e´tant exotiques sur Terre. La grande majorite´ des mole´cules observe´es posse`dent un
squelette aliphatique non-ramifie´. La figure I.6 montre un exemple de spectre obtenu
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dans le domaine radio, on y observe une ≪ foreˆt de raies ≫ en raison du grand nombre
de mole´cules se trouvant sur la ligne de vise´e conside´re´e, ce qui permet d’exposer la
complexite´ des spectres rec¸us et surtout la difficulte´ a` les interpre´ter.
I.4 Des sources de lumie`re plus lointaines que les e´toiles
Comme il a e´te´ vu dans la partie pre´ce´dente (cf. section I.3), les e´toiles peuvent eˆtre
utilise´es comme source de lumie`re pour ge´ne´rer des spectres d’absorption ou d’e´mission.
Mais il est aussi possible d’utiliser des sources de lumie`re encore plus e´loigne´es : les
quasars.
Les quasars, QUASi-Stellar Astronomical Radiosources ou sources de rayonnement
astronomique quasi-stellaire (le nom venant d’eˆtre change´ re´cemment pour pouvoir
coller a` l’acronyme) sont des objets tre`s e´nerge´tiques et ultra-lumineux situe´s au centre
des galaxies en cours de formation. La luminosite´ d’un quasar peut eˆtre e´quivalente a` la
luminosite´ de 10 a` 1000 galaxies, ce qui, malgre´ leur e´loignement, les rend visible depuis
la Terre. Ce phe´nome`ne est duˆ a` la pre´sence de trous noirs supermassifs situe´s au centre
des galaxies qui, en attirant une grande quantite´ de la matie`re alentour, libe`rent ensuite
leur e´nergie sous forme de rayonnement : les quasars.
C’est au cours des anne´es 1950, en essayant d’inventorier les sources radio graˆce a` la
sensibilite´ croissante des radio-te´lescopes, que des astronomes les de´couvrirent. Ces
sources radio extreˆmement puissantes se pre´sentent sous forme ponctuelle lorsqu’elles
sont observe´es dans le domaine visible, donc comme des e´toiles. Pourtant les e´toiles
n’e´mettent normalement pas aussi intense´ment dans le domaine radio. C’est d’ailleurs
de la` que vient leur nom : quasi-stellaire [20], des ≪ presque e´toiles ≫ 3. De plus, les
quasars ont la proprie´te´ d’e´mettre un rayonnement non thermique, contrairement aux
e´toiles. C’est donc en cherchant de nouvelles sources radio qu’ils furent de´couverts, ce
qui est assez amusant puisque que l’on sait maintenant qu’environ 90% des quasars
n’e´mettent aucun rayonnement dans ce domaine, leur rayonnement s’e´tendant dans
toute la gamme des ondes e´lectromagne´tiques, des ondes radio (pour ceux en e´mettant)
jusqu’aux rayons gamma. Leurs spectres d’e´mission montrent que l’e´le´ment le plus
abondant les constituant est l’hydroge`ne, de´tecte´ graˆce a` sa raie Lyman-α.
Les 2 premiers quasars repe´re´s : 3C 48 [21] et 3C 273 [22], respectivement en 1960 et
1962, se trouvent a` quatre et deux milliards d’anne´es-lumie`re et sont aussi les deux plus
3. Ils se popularisent sous le nom de ≪ quasars ≫ en 1964, ce nom leur ayant e´te´ donne´ par l’astro-
physicien ame´ricain Hong-Yee Chiu.
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Chaines et cycles carbone´s
CH CH+ CH2 CH3 CH4 C14H
+
10
C2 CCH C2H2 C2H4 C2H H2C6 C70
C3 1-C3H
+ c-C3H 1-C3H2 c-C3H2 CH3CCH CH2CHCH3
C4H 1-H2C4 HC4H C4H
− C5 C5H CH3C4H




(+) H2CCC H2CCCC C4H2 C
(+)
60
Compose´s contenant de l’hydroge`ne, de l’oxyge`ne et du carbone
O2 OH H2O H3O
+ H2CCO H2O
+ HOOH
CO CO+ HCO HCO+ HOC+ C2O HOCO
+
H2CO HCOOH H2COH
+ CH3OH CH3OCH3 C5O HO2
CO2 CH2CO CH2CHO CH3CHO c-C2H4O HCOOCH3 CH2OHCHO
CH3COOH CH2CHOH (CH3)2O CH3CH2OH HOCH2CH2OH OH
+ CH3O
C3O HC2CHO (CH3)2CO CH2CHCHO CH3CH2CHO c-H2C3O CH3COOCH3
Compose´s contenant de l’hydroge`ne, de l’azote et du carbone
N2 NH NH2 NH3 N2H
+ CH3CHNH C2H5OCHO
CN HCN HNC HCNH+ H2CN HCCN CH2NH
NH2CN CH3NH2 CH2CN CH3CN CH3NC CH2CNH NH2CH2CN
C3N HC3N HC2NC C3NH HC3NH
+ CH2CHCN CH3CH2CN
C3N
− HC4N CH2CCHCN HC2N HCCNC HNCCC HOCN
CH3C3N C3N HC5N CH3C5N HC7N HC9N HC11N
CN− C5N
− HNCNH
Compose´s contenant de l’hydroge`ne, de l’oxyge`ne, de l’azote et du carbone




Compose´s soufre´s, silice´s et autres espe`ces
SH(+) CS SO(+) FeCN NS H2S C2S
SO2 OCS HCS
+ H2CS HNCS C3S CH3SH
C5S SiS SiC SiN SiO c-SiC2 c-SiC3
SiCN SiNC SiH4 SiC4 CSi AlO(H) HSCN
HCl(+) NaCl AlCl KCl HF AlF CF+
CCP PN HCP PO CCP PH3 KCN
NaCN MgCN MgNC AlNC FeO LiH H2Cl
+
TiO TiO2 HMgNC ArH
+ CH3CH2SH
Espe`ces deute´re´es
HDO NH2D ND2H ND3 HDS D2S
DCO+ DCN DNC HDCO D2CO CH2DOH CD2HOH
CH3OD HC5 CCD CH2DCN DC3N CH2DCCH c-C3HD
C4D DC5N NH3D
+
Tableau I.2 – Mole´cules de´tecte´es dans le milieu interstellaire et les enveloppes cir-
cumstellaires (http://www.astrochymist.org/astrochymist_ism.html, Juin 2014).
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Figure I.6 – Spectres de la ge´ante rouge IRC+10216 aussi connue sous le nom de
CW du Lion situe´e dans la constellation du meˆme nom. Le spectre obtenu graˆce au
radiote´lescope ALMA (Atacama Large (sub-)Millimeter Array ou Vaste Re´seau d’An-
tennes (Sub-)Millime´triques de l’Atacama installe´ dans le de´sert d’Atacama au Chili sur
le plateau de Chajnantor a` 5000 m d’altitude) en noir est compare´ au spectre en rouge
obtenu avec le te´lescope conc¸u par l’IRAM (Institut de RadioAstronomie Millime´trique
dont le te´lescope est situe´ a` Pico Veleta en Espagne dans la Sierra Nevada a` une altitude
de 2850 m). 3 gammes de fre´quences diffe´rentes ont e´te´ se´lectionne´es et la re´solution spec-
trale est d’environ 1 MHz pour les deux te´lescopes. Le terme de ≪ foreˆt de raies ≫ prend
ici tous son sens avec ces deux spectres. Une partie des raies a e´te´ attribue´e mais il en
reste un nombre important n’ayant pas de correspondance (U signifiant Unknown). Il
est a` noter qu’une raie n’est jamais attribue´ seule : pour qu’une raie soit attribue´e a` un
e´le´ment ou a` une mole´cule il est ne´cessaire de pouvoir faire co¨ıncider plusieurs autres
raies lui appartenant avec le spectre de laboratoire. c© J. Cernicharo et al. 2013 [19].
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brillants. Aujourd’hui environ 90 000 quasars sont re´pertorie´s. Le plus e´loigne´ se trouve
a` 13,1 milliards d’anne´es-lumie`re (de´tecte´ en juin 2011 [23]), en sachant que la limite de
l’univers visible se trouve a` environ 15 milliards d’anne´es-lumie`re.
I.5 La de´termination des distances dans l’espace : le red-
shift
On sait aujourd’hui que les quasars sont essentiellement compose´s d’hydroge`ne, mais
il fut toutefois initialement assez difficile de de´terminer leur composition en raison du
de´calage spectral : le redshift qui, comme son nom l’indique, de´cale les raies spectrosco-
piques vers le rouge. Les raies d’e´mission observe´es de ces objets, pourtant nettes, ne
correspondaient a` aucun spectre d’e´le´ment chimique connu. Ainsi les raies de l’hydroge`ne
que l’on observe habituellement dans l’ultraviolet se retrouvaient de´cale´es dans le visible.
Le de´calage vers le rouge ou redshift est donc une augmentation de la longueur d’onde
des raies des spectres observe´s par rapport a` celle des spectres de laboratoire. Il est
cause´ par l’expansion de l’Univers et traduit ainsi l’e´loignement des objets observe´s par
rapport a` nous. Plus l’objet est e´loigne´ et plus son spectre sera de´cale´ vers le rouge.





avec : ∆λ = λ− λ0
λ0, la longueur d’onde de la raie du spectre terrestre n’ayant subi aucun de´calage.
λ, la longueur d’onde de la raie observe´e ayant subi le de´calage.
C’est en 1963, que Maarten Schmidt fut le premier a` essayer de ≪ redshifter ≫ les raies
de la se´rie de Balmer de l’hydroge`ne pour le quasar 3C 273 et parvint a` faire co¨ıncider 3
raies du spectre connu a` celui du quasar pour un redshift de 15,8%. C’est cette technique
de de´calage des raies qui est encore utilise´e aujourd’hui.
C’est ensuite graˆce a` un mode`le cosmologique (il en existe plusieurs) qu’il est possible de
remonter du redshift a` la distance de l’objet. Un tableau permettant la conversion [24]
est donne´ en annexe A Ainsi le de´calage spectral vaut ze´ro si le spectre observe´ et le
spectre du laboratoire co¨ıncident. Il vaut 0,01 pour un de´calage des raies de 1% par
rapport au spectre de re´fe´rence, ce qui correspond a` un e´ve´nement s’e´tant produit il y
a environ 0,15 milliard d’anne´es-lumie`res . . .
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L’e´le´ment le plus ancien jamais observe´ est un sursaut gamma pre´sentant un redshift de
9,4 [25], ce qui correspondrait d’apre`s le tableau de conversion propose´ a` un e´ve´nement
s’e´tant de´roule´ il y a environ 13,3 milliards d’anne´es. Le quasar le plus ancien dont nous
parlions dans la partie pre´ce´dente (I.4) a` une distance de 13,1 milliards d’anne´es-lumie`re
correspond lui a` un redshift z=7,085.
Dans ce chapitre nous avons pre´sente´ le milieu interstellaire et les objets de l’espace
que nous allons retrouver par la suite avec une premie`re e´tude portant sur la rechercher
de l’he´lium sous forme mole´culaire au sein du milieu interstellaire et une seconde e´tude
traitant de la variabilite´ de la constante de structure fine ou` nous verrons pourquoi
des objets de l’Univers lointain tels que les quasars sont ne´cessaires en vue de tester sa
constance sur de longues dure´es. Auparavant, nous allons dans le prochain chapitre, faire




Les me´thodes de chimie quantique
II.1 L’e´quation de Schro¨dinger
Etablie par le physicien autrichien Erwin Schro¨ndinger en 1925, l’e´quation du meˆme
nom formalise la me´canique quantique. En postulant l’existence d’une fonction d’onde
note´e´ Ψ, l’e´quation de Schro¨ndinger permet de de´crire les e´tats quantiques du syste`me
e´tudie´. Elle s’e´crit, dans sa forme stationnaire :
ĤΨ = EΨ (II.1)
Dans cette e´quation, Ĥ est l’hamiltonien dont l’expression sera donne´e ulte´rieurement,
Ψ est la fonction d’onde et E est l’e´nergie totale du syste`me.
Les fonctions d’ondes Ψ seules n’ont aucune re´alite´ physique, seul le carre´ de leur module
en a un puisqu’il exprime la densite´ de probabilite´ dP de trouver la particule dans un
volume dr autour de r :
|Ψ|2 = Ψ∗Ψ (II.2)
dP (r) = |Ψ(r)|2dr (II.3)
Le but de la chimie quantique est ainsi de de´crire la structure e´lectronique des syste`mes
e´tudie´s au moyen de l’e´tude de la fonction d’onde Ψ du syste`me. Un autre moyen
est d’utiliser la densite´ e´lectronique mais cela ne sera pas pre´sente´ ici ; on appelle
ces approches : me´thodes DFT pour Density Functional Theory. Une fois la fonction
d’onde de´termine´e, d’autres proprie´te´s du syste`me deviennent alors accessibles : e´nergie,
moments multipolaires et, plus ge´ne´ralement, toutes les observables.
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Notation de Dirac : Les fonctions d’onde Ψ sont des vecteurs de l’espace d’Hilbert que
l’on peut noter sous forme de kets |Ψ〉 auquels on associe un bra 〈Ψ| qui repre´sente Ψ∗.
Dans la suite on utilisera cette notation, aussi appelle´e notation bra-ket, qui correspond
par exemple dans le cas de 〈Ψ|Ĥ|Ψ〉 a` :∫
Ψ∗(r) Ĥ Ψ(r) dτ (II.4)
II.1.1 L’e´quation de Schro¨dinger mole´culaire
Il a e´te´ vu plus haut (Eq. (II.1)) que l’e´quation de Schro¨dinger stationnaire s’e´crit sous
la forme :
ĤΨ = EΨ
Ĥ e´tant l’hamiltonien inde´pendant du temps, Ψ, la fontion d’onde et enfin E l’e´nergie
totale du syste`me.
Pour un syste`me a` N e´lectrons et M noyaux, l’hamiltonien mole´culaire non-relativiste








































avec : riA : la distance entre l’e´lectron i et le noyau A.
rij : distance entre les e´lectrons i et j.
RAB : distance entre les noyaux A et B.
MA : masse des noyaux.
ZA : nume´ro atomique de l’atome A.
Le premier terme de cet hamiltonien, T̂e, repre´sente l’e´nergie cine´tique des e´lectrons,
le second terme, T̂M , de´signe l’e´nergie cine´tique des noyaux, le troisie`me, Ve, de´crit
l’attraction coulombienne e´lectrons-noyaux et enfin les quatrie`me et cinquie`me termes,
Vee et VMM, de´crivent respectivement la re´pulsion coulombienne e´lectron-e´lectron et la
re´pulsion coulombienne noyau-noyau.
La fonction d’onde solution de l’e´quation de Schro¨dinger stationnaire est donc une
fonction de 3(N+M) variables. Si l’on note comme pre´ce´demment r les coordonne´es
e´lectroniques et R les coordonne´es nucle´aires, la fonction d’onde s’e´crit :
Ψ = Ψ(r,R)
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Cette e´quation ne peut eˆtre re´solue de manie`re exacte en raison du terme de re´pulsion
inter-e´lectronique dans le cas d’un syste`me polye´lectronique. Il est donc ne´cessaire de
faire plusieurs approximations afin d’obtenir des solutions approche´es.
II.1.2 Approche variationnelle
La mise en œuvre du principe variationnel est une des me´thodes sur laquelle repose
la re´solution de l’e´quation de Schro¨dinger (l’approche perturbationnelle sera vue plus
loin). Elle consiste, a` partir d’une fonction d’onde d’essai note´e Ψ(λ) ou` les λi sont des
parame`tres variables a` optimiser, a` trouver la valeur de ces parame`tres pour laquelle
l’e´nergie du syste`me est la plus basse.





Le but va donc eˆtre de faire varier les parame`tres λi jusqu’a` obtenir la valeur minimale
de l’e´nergie qui sera alors retenue et conside´re´e comme l’e´nergie de l’e´tat fondamental.
En effet, le principe variationnel nous apprend que cette e´nergie est toujours supe´rieure
a` la valeur exacte : cela va donc permettre de se rapprocher de la valeur exacte, sans




II.1.3 L’approximation de Born-Oppenheimer
Les noyaux sont plus lourds que les e´lectrons et leurs de´placements sont donc plus lents.
Ainsi, selon l’approximation de Born-Oppenheimer [26], les e´lectrons de la mole´cule
dont le mouvement est beaucoup plus rapide sont conside´re´s comme se de´plac¸ant dans
le champs des noyaux fixes.
Dans cette approximation, les distances internucle´aires deviennent des parame`tres, les
noyaux e´tant conside´re´s comme immobiles.
On introduit alors l’hamiltonien e´lectronique qui de´crit le mouvement de N e´lectrons
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Il est alors possible de re´-exprimer l’e´quation de Schro¨ndinger en fonction de ce nouvel
hamiltonien e´lectronique, ce qui donne :
Ĥe,R(r)Ψe,R(r) = Ee(R)Ψe,R(r) (II.9)
Dans cette e´quation, la fonction d’onde Ψe,R(r) de´crit le mouvement des e´lectrons et
de´pend parame´triquement des coordonne´es nucle´aires. L’e´nergie totale est alors obtenue
selon la relation :








Apre`s avoir re´solu le proble`me du point de vue e´lectronique, il faut alors le re´soudre
du point de vue nucle´aire. Pour les meˆmes raisons que celles e´nonce´es pre´ce´demment,
les e´lectrons sont alors conside´re´s comme e´tant tellement rapides qu’il est possible de
remplacer leurs coordonne´es par leur valeur moyenne. Ceci va alors permettre d’ex-
primer l’hamiltonien nucle´aire dans le champ moyen des e´lectrons. Graˆce a` l’e´quation
de Scho¨dinger de´crivant le mouvement des noyaux, il est alors possible d’acce´der aux
niveaux vibrationnels et rotationnels ainsi qu’a` l’e´nergie totale du syste`me.
II.2 La me´thode Hartree-Fock : une me´thode ab initio non
corre´le´e
La re´solution de l’e´quation de Schro¨dinger pour un syste`me poly-e´lectronique est im-
possible analytiquement. Il va alors falloir chercher une solution approche´e pour laquelle
la fonction d’onde Ψ va eˆtre e´crite comme un produit de fonctions mono-e´lectroniques,
note´es Xi et appelle´es spin-orbitales qui ne de´pendent chacune que des coordonne´es
d’un seul e´lectron (approximation orbitalaire).
La fonction |Xi(r)〉 est une orbitale spatiale, elle n’est fonction que du vecteur position
r et de´crit ainsi seulement la distribution spatiale d’un e´lectron. Cependant pour
comple´tement de´crire un e´lectron il faut aussi de´crire son spin. Il faut alors introduire
deux fonctions orthonormales α(ω) et β(ω) correspondant respectivement a` un spin
haut (↑) et a` un spin bas (↓). On appelle alors spin-orbitale une fonction qui permet de
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de´crire a` la fois la distribution spatiale et le spin de l’e´lectron. Elles sont note´es χ(x) ou`
x de´signe a` la fois les coordonne´es d’espace et de spin.






La forme de la fonction d’onde Ψe,R utilise´e jusqu’a` maintenant ne peut eˆtre conserve´e
par la suite car elle ne satisfait pas au principe d’exclusion de Pauli qui stipule que
la fonction d’onde qui de´crit le syste`me doit changer de signe lors de la permutation
de deux e´lectrons. La plus simple des fonctions d’ondes antisyme´triques pouvant eˆtre
utilise´e pour de´crire un syste`me polye´lectronique est un de´terminant de Slater, construit
sur des spin-orbitales orthonorme´es. Le de´terminant de Slater s’e´crit alors sous sa forme
de´veloppe´e :
Ψe,R(x1, x2, ..., xN ) = (N !)
−1/2

χi(x1) χj(x1) . . . χk(x1)





χi(xN ) χj(xN ) . . . χk(xN )
 (II.11)
ou` le terme (N !)−1/2 est un terme de normalisation. Par souci de concision, ce
de´terminant est e´crit sous la forme :
|Ψe,R〉 = |χ1χ2...χn〉 (II.12)
ou` seuls les parame`tres diagonaux apparaissent. De plus, les spin-orbitales e´tant ortho-
normales, on a : 〈χi|χj〉 = δij . Ce de´terminant est donc antisyme´trique et permet par
construction de satisfaire au principe d’exclusion de Pauli.
II.2.1 L’e´quation de Hartree-Fock
La me´thode Hartree-Fock (HF) [27, 28] permet de trouver l’e´nergie e´lectronique minimale
du syste`me si on conside`re une fonction d’onde exprime´e comme un de´terminant de Slater
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Selon le principe variationnel, les meilleures spin-orbitales seront celles qui minimisent
l’e´nergie.
D’apre`s l’e´quation (II.8), il est possible de de´finir un hamiltonien de ≪ cœur ≫ pour






















et se de´compose en deux termes : un terme mono-e´lectronique repre´sente´ par l’hamilto-
nien de ≪ cœur ≫ et un terme bi-e´lectronique.



















avec : Ĥcii = 〈χi(1)|Ĥ
c(1)|χi(1)〉, l’inte´grale mono-e´lectronique de coeur.
Comme nous l’avons dit plus haut, le but est de trouver l’ensemble des spin-orbiatles χi
qui vont permettre de minimiser l’e´nergie. Il est possible de montrer que ceci correspond
dans la pratique a` une variation δχi = 0 au 1er ordre et δχi > 0 au 2nd ordre. Cela
revient alors a` re´soudre l’e´quation, dite e´quation de Hartree-Fock [27, 28], qui est une
e´quation aux valeurs propres de l’ope´rateur mono-e´lectronique du meˆme nom :
f̂χi = ǫiχi (II.17)
avec : f̂ : l’ope´rateur de Fock.
ǫi : l’e´nergie de la spin-orbitale i, qui repre´sente l’e´nergie d’un e´lectron dans l’orbitale χi.
Cet ope´rateur de Fock est de´fini comme :
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Les deux nouveaux ope´rateurs qui apparaissent dans son expression sont de´finis par :












On les appelle respectivement ope´rateur de Coulomb et d’e´change. L’ope´rateur de
Coulomb Ĵj permet la prise en compte de la re´pulsion coulombienne entre les e´lctrons,
et l’ope´rateur d’e´change K̂j rend compte de la modification de l’e´nergie due aux effets
de spin. Il est important de noter que ces deux ope´rateurs sont mono-e´lectroniques.
Les solutions de l’e´quation de Hartree-Fock sont alors obtenues graˆce a` un processus
ite´ratif que l’on appelle me´thode du champ auto-cohe´rent (SCF), ce qui est du au fait
que l’ope´rateur de Fock dont on cherche les fonctions propres de´pend explicitement de
ces dernie`res.
Il est alors possible d’envisager 2 cas distincts :
— le cas Hartree-Fock avec contrainte de spin aussi appele´ RHF pour Restricted
Hartree-Fock.
— le cas Hartree-Fock sans contrainte de spin aussi appele´ UHF pour Unrestricted
Hartree-Fock.
Dans le premier cas le meˆme jeu d’orbitales est utilise´ pour de´crire les e´lectrons α et β,
alors que dans le second cas, le jeu d’orbitales est diffe´rent. Nous allons ainsi pre´senter
ici le formalisme RHF pour des syste`mes a` couches ferme´es et le formalisme UHF pour
des syste`mes a` couches ouvertes.
II.2.2 Formalisme RHF pour les syste`mes a` couches ferme´es
Jusqu’ici nous avons vu l’e´quation de Hartree-Fock d’un point de vue formel pour
un jeu ge´ne´ral de spin-orbitales χi. Le but est maintenant de regarder comment se
calculent concre`tement les fonctions d’onde Hartree-Fock. Pour cela il va falloir ici
prendre en compte des spin-orbitales contraintes i.e. des spin-orbitales qui ont la meˆme
fonction spatiale pour les spins α (↑) et β (↓). Les e´tats mole´culaires ne peuvent alors
contenir qu’un nombre N pair d’e´lectrons, apparie´s de manie`re a` ce que les n = N/2
orbitales spatiales soient doublement occupe´es. Ces n orbitales spatiales contiennent
donc chacune un e´lectron de spin α et un de spin β.
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L’e´tat fondamental ainsi contraint (closed-shell) s’e´crit alors toujours sous la forme d’un
de´terminant de Slater, mais devient :
|Ψe,R〉 = |χ1χ2...χN−1χN 〉 = |ϕ1ϕ1...ϕaϕa...ϕN/2ϕN/2〉 (II.19)
L’expression de l’e´nergie (e´quation (II.16)) devient alors, lorsqu’elle est exprime´e en









(2Ĵij − K̂ij) (II.20)










L’ope´rateur de Fock (e´quation (II.18)) devient, lorsqu’il est exprime´ en fontion des OM
doublement occupe´es :
















De cette manie`re, les ope´rateurs sont alors tous exprime´s en fonction des orbitales et
non plus en fonction des spin-orbitales. Il convient alors d’introduire un jeu de fonctions
de bases spatiales connues dans le but de convertir cette e´quation en un jeu d’e´quations
alge´briques dont la solution peut eˆtre de´termine´e graˆce a` une re´solution matricelle.
Chaque OM est alors remplace´e par une combinaison d’orbitales atomiques (OA) (c’est
ce que l’on appelle l’approximation LCAO en anglais ou CLOA en franc¸ais : Combinaison
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avec : K ≥ N/2
L’e´quation de Hartree-Fock devient alors :









Le proble`me de la de´termination des orbitales mole´culaires par cette e´quation est alors
re´duit a` un proble`me de calcul des coefficients Cµi
Multiplier par ξ∗ν(1) sur la gauche et inte´grer ensuite permet d’obtenir les e´quations
matricielles, aussi appelle´es e´quations de Roothaan [29] :
FCi = ǫiSCi (II.24)
avec : S, la matrice de recouvrement : Sνµ = 〈ξν |ξµ〉
F, la repre´sentation matricielle de l’ope´rateur de Fock
Cette matrice de Fock est de la forme :


















|ξλ(2)ξτ (2)〉 repre´sente l’inte´grale bi-e´lectronique.
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La base d’orbitales atomiques utilise´e jusqu’a` maintenant n’est pas orthonormale. En
effet les fonctions de bases sont normalise´es mais ne sont pas orthogonales les unes
aux autres. Ceci entraˆıne l’apparition de la matrice de recouvrement dans l’expression
des e´quations de Roothaan. Ainsi apre`s orthogonalisation de la base, les e´quations de
Roothaan permettent de se ramener a` un proble`me aux valeurs propres et s’e´crivent :
F ′C ′i = ǫiC
′
i (II.26)
avec : F ′ = S−1/2FS−1/2
La re´solution de l’e´quation (II.26) de manie`re ite´rative permet ensuite d’obtenir les ǫi
et les C ′i qui sont relie´s aux Ci par :
C ′i = S
1/2Ci




(Ĥcii + ǫi) (II.27)
avec pour l’expression des valeurs propres ǫi :






(2Ĵij − K̂ij)] (II.28)
Principe du champ auto-cohe´rent (SCF) : le but est de trouver l’ensemble des ǫi
et Cµi :
1. Calculs des inte´grales mono et bi-e´lectroniques : Sνµ, (νµ|λσ).
2. Construction de l’hamiltonien de cœur.
3. De´termination d’une matrice densite´ d’essai (Guess).
4. Calcul de la matrice de Fock : F.
5. Transformation orthogonale des e´quations de Roothaan dans une base orthogo-
nale, en utilisant S−1/2, ce qui donne : F ′C ′ = ǫC ′.
6. Diagonalisation de F’ pour obtenir C’ et ǫ.
7. Calcul de C par transformation inverse, C ← C’. Les vecteurs propres de C sont
les coefficients des OM dans la base d’orbitales atomiques.
8. Construction d’une nouvelle matrice densite´ P en utilisant C.
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9. Si cette nouvelle matrice P est, selon le crite`re de convergence choisi, assez proche
de la pre´ce´dente, alors le processus s’arreˆte, on dit qu’il a converge´. Si ce n’est
pas le cas, il faut alors retourner a` l’e´tape no 4.
10. Si la proce´dure a converge´, les matrices C, P et F obtenues peuvent alors eˆtre
utilise´es pour calculer les valeurs d’inte´reˆt.
II.2.3 Formalisme UHF pour les syste`mes a` couches ouvertes
Ici un jeu d’orbitales non-contraintes est pris en compte, les e´lectrons α et β sont de´crits





Chaque orbitale n’est alors occupe´e que par un seul e´le´ctron. Les e´lectrons de spin α
sont de´crits par un jeu de spin-orbitales {ϕαi |i = 1, 2, 3, . . . ,K} et les e´lectrons β par
un jeu diffe´rent {ϕβi |i = 1, 2, 3, . . . ,K}. Ainsi pour un syste`me avec Nα e´lectrons α
et Nβ e´lectrons β (ou` Nα > Nβ), la fonction poly-e´lectronique peut s’e´crire comme
un de´terminant de Slater construit cette fois ci sur deux ensembles orthonorme´s de
spin-orbitales, l’un de´crivant les e´lectrons α et l’autre de´crivant les e´lectrons β.

































i (2)〉, ou` σ de´signe les fonctions de spin α ou β.
En appliquant le principe variationnel, deux e´quations sont alors obtenues, relatives soit
aux e´lectrons α, soit aux e´lectrons β :
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Les orbitales α et β sont ensuite de´veloppe´es sur une base d’orbitales atomiques (selon





Ce qui permet ensuite d’aboutir aux e´quations dites de Pople-Nesbet-Berthier [30, 31],
qui sous leur forme matricielle s’e´crivent comme :
F σCσ = ǫσSCσ (II.32)


















Par le biais de la matrice P dont les e´lements sont les Pλσ, il est visible que les e´quation de
Pople-Nesbet-Berthier sont couple´es et se re´solvent alors elles aussi de manie`re ite´rative.
II.2.4 La corre´lation e´lectronique
La me´thode Hartree-Fock (HF) que nous venons de voir est une me´thode importante
puisqu’elle est le point de de´part de nombreuses autres approches correctives qui vont
permettre de prendre en compte la corre´lation e´lectronique.
On dit ge´ne´ralement que dans le mode`le HF la corre´lation e´lectronique n’est pas prise
en compte et que la probabilite´ de pre´sence d’un e´lectron dans un volume e´le´mentaire
dv1 est calcule´e inde´pendamment de celle d’un autre e´lectron dans un volume dv2. En
re´alite´ ce n’est pas strictement vrai puisque le de´terminant de Slater que l’on utilise
pour de´crire la fonction d’onde inclut en re´alite´ la corre´lation d’e´change : le mouvement
de deux e´lectrons de meˆme spin est corre´le´. On a alors ce que l’on appelle un ≪ trou
de Fermi ≫ qui les empeˆchent de se trouver au meˆme point de l’espace. Cependant le
mouvement de deux e´lectrons de spin oppose´s reste non-corre´le´ selon cette description.
Il est donc convenu de dire qu’une description mono-de´terminantale de la fonction
d’onde est une fonction d’onde non-corre´le´e.
Dans la re´alite´ les mouvements des e´lectrons ne sont pas inde´pendants les uns des
autres, ils ont en effet tendance a` s’ajuster de manie`re a` eˆtre le plus e´loigne´s possible
en raison de la re´pulsion e´lectronique.
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Comme il a e´te´ vu dans la section II.1.2, l’e´nergie HF est toujours surestime´e par rapport
a` la valeur exacte de l’e´nergie en raison du principe variationnel. De plus, pour pouvoir
acce´der aux e´quations matricielles de Roothan ou de Pople-Nesbet-Berthier, il nous a
fallu introduire une base d’orbitales atomiques permettant de de´crire les OM. Cependant
dans la pratique, la base utilise´e n’est pas comple`te et on choisit donc un nombre fini
d’OA, en sachant que plus le nombre d’OA est grand et plus la valeur de l’e´nergie totale
du syste`me obtenue est basse. Ainsi le fait de conside´rer une base de plus en plus grande
va permettre de diminuer l’e´nergie Hartree-Fock jusqu’a` une certaine limite, appelle´e
limite Hartree-Fock (cf. figure II.1).
C’est cette diffe´rence entre l’e´nergie exacte non-relativiste et l’e´nergie obtenue a` la limite
Hartree-Fock qui de´finit l’e´nergie de corre´lation :
Ecorre´lation = Eexacte − EHF






Figure II.1 – Repre´sentation de la limite Hartree-Fock.
Le but de la section suivante va donc eˆtre de montrer comment a` partir d’un calcul HF
et selon diffe´rentes me´thodes et manie`res (variationnelles ou perturbationnelles), il est
possible d’inclure la corre´lation e´lectronique dans les calculs.
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II.3 Les me´thodes post-HF : des me´thodes ab initio
corre´le´es
II.3.1 The´orie des perturbations : la me´thode Rayleigh-Schro¨dinger
Dans la me´thode des perturbations (PT), l’hamiltonien total du syste`me est divise´ en
deux parties : une partie d’ordre ze´ro Ĥ0 qui est un hamiltonien non-perturbe´ et une
pertubation que l’on note V̂ .
Le but est de re´soudre l’e´quation :
Ĥ|Ψi〉 = (Ĥ0 + V̂ )|Ψi〉 = Ei|Ψi〉 (II.33)
pour laquelle les valeurs et les fonctions propres de H0 sont connues :
Ĥ0|Φ
(0)










i . Il faut alors chercher une proce´dure qui permet d’ame´liorer syste´matiquement
les valeurs et les fonctions propres de Ĥ0 pour qu’elles deviennent de plus en plus proches
des valeurs et des fonctions propres de l’hamiltonien total Ĥ. Pour ce faire, un parame`tre
λ est introduit, ce qui donne :
Ĥ(λ) = Ĥ0 + λV̂ (II.35)
Les solutions exactes de Ĥ(λ) peuvent alors eˆtre de´veloppe´es en se´rie de Taylor par
















i + . . . (II.37)
La substitution de (II.36) dans (II.33) donne :



















i 〉+ . . .)
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En identifiant chaque terme ayant le meˆme coefficient λn de part est d’autre de l’e´galite´,
on obtient la suite d’e´galite´s suivante :
Ĥ0|Φ
(0)




i 〉 n=0 (II.38a)
Ĥ0|Φ
(1)
i 〉+ V̂ |Φ
(0)








i 〉 n=1 (II.38b)
Ĥ0|Φ
(2)
i 〉+ V̂ |Φ
(1)












i 〉 n=2 (II.38c)
En multipliant chacune de ces e´quations par 〈Φ
(0)




























Il ne reste plus alors qu’a` re´soudre les e´quations (II.38) et a` de´terminer les e´nergies a`


















































































Puis on proce`de de meˆme pour obtenir les e´nergies d’ordre supe´rieur.
II.3.2 La me´thode Møller-Plesset
La me´thode Møller-Plesset [32] est un cas particulier de la me´thode de Rayleigh-
Schro¨dinger, dans le cas ou` l’hamiltonien d’ordre 0 est l’hamiltonien Hartree-Fock.
Les approches Møller-Plesset sont note´es MPn en fonction de l’ordre n de la pertubation.
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Ici l’hamiltonien Ĥ0 de l’e´quation (II.33) correspond a` une somme d’ope´rateurs mono-










































































0 = 〈Φ0|Ĥ0 + λV̂ |Φ0〉 = E
HF
La premie`re correction a` l’e´nergie Hartree-Fock n’apparaˆıt donc qu’a` l’ordre 2 et s’e´crit,
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Dans cette e´quation, la somme se fait sur tous les e´tats du syste`me sauf sur l’e´tat
fondamental. Les e´tats |Φ
(0)
n 〉 ne sont pas les mono-excitations en raison du the´ore`me
de Brillouin qui stipule que les de´terminants simplement excite´s |Φra〉 n’interagissent pas
directement avec le de´terminant Hartree-Fock de re´fe´rence |Φ0〉 ce qui se traduit par
〈Φ0|Ĥ|Φ
r
a〉 = 0, car les spin-orbitales sont des fonctions propres de l’ope´rateur de Fock.
Ce sont ainsi des doubles excitations qui interviennent et que l’on note |Φrsab〉, ou` les
indices a,b ... repre´sentent les orbitales occupe´es dans le de´terminant HF et r,s ... les





0 − (ǫa + ǫb − ǫr − ǫs))|Φ
rs
ab〉








ǫa + ǫb − ǫr − ǫs



















Il est ensuite possible, par la meˆme me´thode, de calculer des e´nergies d’ordre supe´rieur,
MP3, MP4 ... ce qui peut selon les cas ame´liorer ou non la description de la corre´lation




0 + . . . Cependant ces
me´thodes, puisqu’elles sont perturbationnelles et non variationnelles, ne permettent pas
de pre´dire si l’e´nergie obtenue a` un ordre donne´ sera au-dessus ou bien en-dessous de la
valeur exacte. De plus rien n’est syste´matique puisque l’e´nergie MP2 pourra par exemple
eˆtre supe´rieure a` l’e´nergie exacte alors que la valeur de l’e´nergie MP3 pourra elle, lui
eˆtre infe´rieure.
II.3.3 La me´thode d’interaction de configurations
La me´thode d’interaction de configurations [33], IC, exprime la fonction d’onde exacte
de l’e´tat fondamental et des e´tats excite´s comme une combinaison line´aire de tous
les de´terminants de Slater possibles. Ces de´terminants sont construits a` partir du
de´terminant Hartree-Fock en excitant un ou plusieurs e´lectrons des spin-orbitales
occupe´es vers les spin-orbitales vacantes. On parle alors de de´terminants simplement,
doublement, triplement excite´s . . .
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abc〉, le de´terminant Hatree-Fock (de l’e´tat fondamental), le
de´terminant d’un e´tat simplement excite´, puis d’un e´tat doublement excite´ et enfin
triplement excite´ respectivement. Les indices a,b,c repre´sentent les orbitales occupe´es,
et r,s,t les orbitales vacantes vers lesquelles sont excite´s les e´lectrons. Ainsi |Φra〉 signifie
qu’un e´lectron de l’orbitale occupe´e ϕa du de´terminant Hartree-Fock a e´te´ excite´ vers
une orbitale virtuelle ϕr et correspond donc a` un de´terminant simplement excite´ (cf.
Figure II.2).
Les restrictions sur les indices de sommation indiquent et assurent que les de´terminants






























Figure II.2 – Repre´sentation d’un de´terminant simplement excite´ |Φra〉. Les e´toiles
repre´sente les spin-orbitales occupe´es. L’e´lectron de la spin-orbitale ϕa est excite´ vers la
spin-orbitale ϕr.
L’e´nergie exacte dans l’approximation Born-Oppenheimer s’e´crit alors :
E = 〈Ψ|Ĥ|Ψ〉
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Cette fonction permet d’atteindre la valeur exacte de l’e´nergie si une base comple`te
de de´terminants est utilise´e pour son de´veloppement, on parle alors d’interactions de
configuration comple`te (Full CI ). Il est en pratique ne´cessaire de restreindre le nombre
de de´terminants lors du calcul nume´rique. On dit que l’on tronque l’expansion CI et
on parle par exemple de me´thode CIS si seuls les de´terminants simplement excite´s sont
ajoute´s au de´terminant Hartree-Fock ou de me´thode CISD si seuls les de´terminants
simplement et doublement excite´s sont conside´re´s, etc.
La me´thode des variations est alors utilise´e pour de´terminer les coefficients ci et donc
le poids de chaque configuration, ainsi que pour de´terminer l’e´nergie totale du syste`me,
ces grandeurs e´tant les solutions de l’e´quation se´culaire :
L∑
i
ci(Hij − ESij) = 0 (II.42)
avec : Hij = 〈Φi|Ĥ|Φj〉
Sij = 〈Φi|Φj〉
La me´thode d’IC permet en the´orie d’aboutir a` l’e´nergie exacte du syste`me ; dans la
pratique la base de de´terminants utilise´e est restreinte mais meˆme avec cette restriction
et sur de tre`s petits syste`mes, les temps de calcul peuvent eˆtre longs. Il existe donc
des alternatives, des me´thodes approche´es qui sans diminuer l’efficacite´ permettent de
re´duire conside´rablement le couˆt des calculs.
II.3.3.1 Les me´thodes MCSCF et CASSCF
La me´thode d’IC utilise les OM dont les coefficients ont e´te´ optimise´s pre´alablement par
un calcul SCF et correspondent a` l’e´nergie optimise´e de la configuration de re´fe´rence
Φ0 : le de´terminant Hartree-Fock, plus basse e´nergie que l’on prendra par la suite
comme configuration de re´fe´rence. Les coefficients de ces OM sont conserve´s lors du
calculs d’IC et seuls les ci sont optimise´s.
En re´alite´ ceci n’est acceptable que si la configuration de re´fe´rence est aussi celle de plus
grand poids. Mais lorsque les syste`mes e´tudie´s ne sont plus mono-configurationnels,
cette seule configuration meˆme pre´dominante ne peut plus eˆtre conside´re´e comme
suffisante. Il faut alors effectuer un calcul SCF qui va permettre de prendre en compte
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plusieurs configurations de re´fe´rence. On parle alors de calcul MCSCF : MultiConfi-
guration SCF, ou` les coefficients des OM et les ci sont optimise´s simultane´ment pour
permettre de minimiser l’e´nergie de Ψ. Dans le cas d’un syste`me a` couches-ferme´es, qui
ne contiendrait qu’un seul de´terminant, la me´thode MCSCF est identique a` la me´thode
Hartree-Fock.
Ainsi plutoˆt que de faire un calcul SCF pre´liminaire, on choisira alors de faire un cal-
cul CASSCF (Complete Active Space SCF ) qui implique de de´finir un espace actif de
de´terminants incluant n e´lectrons et p OM. On parle alors de CAS(n,p). L’espace actif
choisi contient alors les OM occupe´es permettant de prendre en compte ces n e´lectrons,
ainsi que des OM vacantes de manie`re a` totaliser p OM. Le calcul de l’espace de
re´fe´rence est alors re´alise´ en prenant en compte toutes les configurations possibles de
ces n e´lectrons dans ces p OM qui satisfont aux contraintes de syme´trie spatiale et de
spin carate´ristiques du proble`me conside´re´.
II.3.3.2 La me´thode MRCI
A partir d’un calcul MCSCF, les orbitales obtenues peuvent eˆtre utilise´es pour produire
des de´terminants excite´s qui vont interagir avec les de´terminants de re´fe´rence a` l’exemple
de ce qui se produit dans un calcul d’IC classique. On parle alors de calcul MRCI : Multi
Reference CI.
A ces de´terminants de re´fe´rence en sont alors ajoute´ d’autres, qui correspondent le plus
souvent a` des mono ou di-excitations, on parle alors de calcul MRCIS ou MRCISD.
II.3.3.3 La me´thode CASMP2 ou CASPT2
La me´thode CASPT2, The´orie de la perturbation de l’espace actif complet ou Complete
Active Space Perturbation Theory, est une version de l’approche MRPT2 :MultiReference
Perturbation Theory, dont le principe est de re´aliser un calcul de perturbation, le plus
souvent de type MP2, a` partir d’une fonction MCSCF prise comme re´fe´rence. A la suite
d’un calcul CAS, l’interaction des de´terminants qui se trouvent hors de l’espace actif est
donc traite´e de manie`re pertubationnelle graˆce a` la the´orie MP2.
Cette me´thode de tre`s bonne qualite´, mais couˆteuse en temps de calcul, permet de traiter
a` la fois la corre´lation statique dans l’e´tape CAS et la corre´lation dynamique dans l’e´tape
MP2.
II.3.3.4 La me´thode Coupled Cluster
La me´thode Coupled Cluster ou Cluster Couple´e est une variante de la me´thode d’inter-
action de configurations. Elle permet de de´terminer les coefficients ci par une technique
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alternative a` la me´thode variationnelle et pour laquelle les excitations sont engendre´es
graˆce a` un ope´rateur ê T qui agit sur la fonction de re´fe´rence ΨHF :
ΨCC = ê TΨHF (II.43)
L’ope´rateur exponentiel est de´veloppe´ en se´rie de Taylor selon :
ê T = 1 + T̂ +
T̂ 2
2
+ . . .
ou` T̂ est de´fini comme la somme des ope´rateurs excitations T̂i :
T̂ = T̂1 + T̂2 + T̂3 + . . .
T̂1 est l’ope´rateur de cre´ation des excitations simples, T̂2, l’ope´rateur de cre´ation des
excitations doubles, etc. L’indice i maximum est alors e´gal au nombre total d’e´lectrons,
imax = ne´lectrons.
Le de´veloppement de T̂ en ope´rateurs d’excitations individuels est souvent restreint
au nombre de quatre excitations, les ordres supe´rieurs ayant une contribution faible.
Ces me´thodes sont ainsi classe´es en fonction du nombre le plus e´leve´ d’excitations
permises. On les nomme en commenc¸ant par CC pour Coupled Cluster, puis on ajoute
la lettre S pour indiquer que les Simples excitations sont prises en compte, la lettre D
les Doubles excitations etc. Les termes entre parenthe`ses indiquent qu’ils sont calcule´s
de manie`re perturbationnelle. Ainsi un calcul par la me´thode CCSD(T) indique que
la me´thode utilise´e est une me´thode Cluster Couple´e incluant des excitations simples
et doubles mais dont les excitations triples sont calcule´es par la the´orie des perturbations.
La me´thode CCSD(T) est l’une des me´thodes les plus efficaces pour le calcul de la
corre´lation dynamique.
II.4 Les bases d’orbitales atomiques
Avec les me´thodes ab initio, un ensemble de fonctions de base (basis set) correspondant
aux orbitales atomiques est utilise´ pour de´finir l’ensemble des orbitales mole´culaires du
syste`me (approche LCAO).
Ainsi pour re´aliser un calcul de chimie the´orique, il est ne´cessaire de pre´ciser 2 pa-
rame`tres, la me´thode et la base. Nous avons vu avec les parties pre´ce´dentes que le choix
de la me´thode e´tait important mais le choix de la base l’est tout autant puisqu’elle aussi
peut influer sur des parame`tres comme l’e´nergie ou encore la structure mole´culaire.
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Comme nous l’avons vu pre´ce´demment, l’ensemble des fonctions de base est en pratique
fini. Il existe deux grandes familles de fonctions de bases ou d’orbitales atomiques :
— les orbitales de type Slater (STO : Slater Type Orbitals) [34] ;
— les orbitales de type gaussienne (GTO : Gaussian Type Orbitals) [35].
Les orbitales de type Slater ont la forme ge´ne´rale :
χζ,n,l,m(r, θ, ϕ) = NYl,m(θ, ϕ)r
n−1e−ζr
Les orbitales gaussienne, ont la forme :
χα,n,l,m(r, θ, ϕ) = NYl,m(θ, ϕ)r
n−1e−αr
2
ou` N est un coefficient de normalisation, Yl,m(θ, ϕ) est une harmonique sphe´rique, et ζ
et α sont des coefficients nume´riques tabule´s qui permettent de de´terminer l’extension
spatiale.
Historiquement et en pratique, les premie`res fonctions de base qui furent utilise´es sont
les orbitales de type Slater. Elles furent ensuite remplace´es par des orbitales de type
gaussiennes pour faciliter le traitement nume´rique. Ces dernie`res pre´sentent en effet un
inte´reˆt majeur par rapport aux fonction de Slater puisque le produit de deux fonctions
gaussiennes centre´es en deux points distincts A et B est encore une gaussienne centre´e
sur un point C situe´ entre A et B. Ceci permet de simplifier grandement le calcul des
inte´grales bi-e´lectroniques multi-centre´es. Pourtant en raison de leur de´pendance en
e−αr
2
, elles repre´sentent moins bien que les STO le comportement des e´lectrons, a` tre`s
courte ou a` tre`s longue distance. A` longue distance, elles de´croissent trop vite et pour
des valeurs proches de r=0 elles ne pre´sentent pas de point de rebroussement (cusp) et
pre´sentent une valeur nulle de leur de´rive´e, ce qui entraine une mauvaise description
des re´gions proche du noyau (ge´ne´ralement pour r < 0, 3 A˚). Ainsi pour atteindre une
qualite´ e´quivalente a` celle d’une orbitale de type Slater, il est ne´cessaire de combiner
plusieurs Gaussiennes.
Cependant il reste tout de meˆme un proble`me car il faut un grand nombre de GTO
pour atteindre la qualite´ d’une STO, ce qui va cre´er des difficulte´s lors du stockage des
inte´grales bi-e´lectroniques, lors de l’optimisation du nombre important des coefficients
dans la proce´dure SCF ou lors de la prise en compte du grand nombre d’OM virtuelles.
Des gaussiennes contracte´es, CGTO [36, 37] (Contracted Gaussian Type Orbitals),
construites a` partir de combinaisons line´aires de gaussiennes primitives PGTO (Pri-
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avec : ci, coefficients de contraction ;
βi, γi, δi, entiers positifs ;
αi, re´els positifs.
Ces coefficients sont optimise´s pour reproduire au mieux les caracte´ristiques des
orbitales de Slater.
Si βi = γi = δi = 0, la gaussienne est de meˆme syme´trie qu’une orbitale de type s.
Si βi + γi + δi = 1, la gaussienne est de meˆme syme´trie qu’une orbitale de type p.
Si βi + γi + δi = 2, la gaussienne est de meˆme syme´trie qu’une orbitale de type d.
On appelle degre´ de contraction le nombre de PGTO utilise´es pour la composition
d’une CGTO, ge´ne´ralement compris entre 1 et 10.
En fonction du nombre de gaussiennes contracte´es qu’elles font intervenir, les bases sont
alors classe´e comme suit :
— les bases minimales ou Simple Zeta (SZ) : chaque orbitale n’est repre´sente´e que
par une seule fonction gaussienne contracte´e ;
— les bases N-Zeta : chaque orbitale est repre´sente´e par N fonctions gaussiennes
contracte´es. Si N=2, on parle de base double zeta (DZ), si N=3 on parle de base
triple zeta (TZ), puis de quadruple, quintuple et sextuple zeta, note´es respecti-
vement QZ, 5Z et 6Z ;
— les bases split-valence N-Zeta : les orbitales de coeur ne sont de´crites que par
une seule fonction alors que les orbitales de valence sont de´crites par N fonctions
gaussiennes contracte´es.
A cela, il est aussi possible d’ajouter des fonctions de polarisation ou des fonctions
diffuses.
Les fonctions de polarisation [38] donnent une plus grande flexibilite´ a` la base et per-
mettent de rendre compte de la de´formation des orbitales atomiques au sein d’une
mole´cule. Elles sont de nombre quantique secondaire (l) supe´rieur a` celui des orbitales
atomiques occupe´es de l’atome libre. Leur introduction est ne´cessaire pour la majorite´
des syste`mes.
Les fonctions diffuses sont des fonctions de faible exposant qui permettent de mieux
de´crire la densite´ e´lectronique e´loigne´e des noyaux : elles sont de meˆme nombre quan-
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tique principal que les orbitales de valence. Elles ame´liorent la description de l’espace
au-dela` des orbitales de valence et sont ne´cessaire dans le cas de calculs d’espe`ces charge´es
ne´gativement [39].
Nomenclature de quelques bases usuelles :
— Les bases STO-nG : ce sont des bases minimales pour lesquelles n fonctions
gaussiennes primitives (PGTO) sont utilise´es et ajuste´es pour de´crire une
orbitale de type Slater (STO). Dans la the´orie, n peut varier de 2 a` l’infini, mais
dans la pratique on ne conside`re ge´ne´ralement pas plus de 3 PGTO. La base
STO-3G e´tait d’ailleurs la plus couramment utilise´e.
— Les bases dites ≪ de Pople ≫ : elles sont symbolise´es par n-n′n′′n′′′(++)G(**).
Ce sont des bases de type split-valence ou` n correspond au nombre de gaussiennes
(PGTO) utilise´es pour de´crire les orbitales de coeur et les n′n′′n′′′ indiquent
le nombre de fonctions de base utilise´es pour de´crire les orbitales de valence
(utiliser n′n′′ revient a` utiliser une base DZ, et n′n′′n′′′ une base TZ). Le symbole
(++) est facultatif et indique que un (+) ou deux (++) ensembles de fonctions
diffuses sont ajoute´es, ce qui correspond respectivement a` des fonctions s et p
sur les atomes lourds puis a` des fonctions s sur les hydroge`nes. Et enfin (**),
qui est aussi facultatif, permet de prendre en compte la polarisation et indique
avec la premie`re (*) que l’on ajoute des fonctions d sur les atomes lourds (Li,
N, Be ... Ne) et avec la seconde (**) que l’on ajoute des fonctions p sur les
hydroge`nes. La spe´cificite´ de ces bases re´side dans le fait qu’elles utilisent les
meˆmes exposants α pour toutes les fonctions d’un atome correspondant a` une
meˆme couche e´lectronique (ex : 2s, 2px, 2py, 2pz), ce qui accroˆıt l’efficacite´ des
traitements nume´riques.
— Les bases de Duning [40–44] : elles sont symbolise´es par cc-pVXZ. Ce sont aussi
des bases de type split-valence ou` le terme cc indique qu’elles ont e´te´ de´veloppe´es
pour ame´liorer le traitement de la corre´lation (correlation consistent). La lettre
P, pour Polarisation, indique que la polarisation est prise en compte. Les lettres
VXZ indiquent, selon ce a` quoi correspond la lettre X (D, T, Q, 5, 6), qu’elles
sont Double, Triple, Quadruple, Quintuple ou Sextuple Zeˆta pour les orbitales de
valence seulement, d’ou` le V pour Valence. Le pre´fixe aug peut eˆtre ajoute´ pour
indiquer que la base est enrichie en orbitales diffuses.
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II.4.1 Les bases d’orbitales naturelles
Les orbitales naturelles (NO : Natural Orbitals) furent introduites par Lo¨wdin en 1955,
elles correspondent aux fonctions propres de la matrice densite´ P de´finie par la the´orie
Hartree-Fock. Les valeurs propres associe´es sont les nombres d’occupation orbitalaire et
correspondent au nombre d’e´lectrons dans l’orbitale.
Les bases d’orbitales atomiques naturelles (ANO : Atomic Natural Orbitals) [45–48]
sont obtenues graˆce a` des calculs corre´le´s re´alise´s sur des atomes (ge´ne´ralement au
niveau CISD et e´ventuellement moyenne´s sur plusieurs e´tats). La matrice densite´
obtenue est alors diagonalise´e et les orbitales sont se´lectionne´es suivant leur nombre
d’occupation orbitalaire. Ainsi les orbitales dont ces nombres sont les plus e´leve´s (par
rapport a` une valeur seuil) sont choisies pour constituer les PGTO qui seront ensuite
regroupe´es en CGTO pour former une base. Ces orbitales sont parmi les meilleures
orbitales atomiques et sont surtout celles qui permettent d’obtenir la convergence des
calculs la plus rapide en fonction du nombre de configurations.
Pour ce qui est de la nomenclature, les meˆmes re`gles que celles vues pre´ce´demment
s’appliquent : ainsi une base ANO-L-VTZP est une base Triple Zeˆta (TZ) pour les
orbitales de Valence seulement (V) a` laquelle des fonctions de Polarisation (P) ont e´te´
ajoute´es.
II.4.2 Les bases even-tempered
Les bases tempe´re´es ou even-tempered [49–53] sont de´finies par un jeu de fonctions du
type :
χζk,l,m(r, θ, ϕ) = NYl,m(θ, ϕ)r
le−ζkr
2
ou` les exposants ζk forment une suite ge´ome´trique compose´e de deux parame`tres :
ζk = αβ
k α, β > 0, β 6= 1, k = 1, 2, . . . , N
Ces bases sont ainsi caracte´rise´es par une puissance de r uniforme dans la partie radiale
pour chaque syme´trie l, et par des exposants e´crits en terme de α et β.
II.5 Corrections sur l’e´nergie
II.5.1 Erreur de superposition de base
Comme il a e´te´ vu pre´ce´demment, pour e´valuer l’e´nergie exacte d’un syste`me il faudrait,
en plus d’un calcul d’IC comple`te, utiliser une base infinie. Cependant dans la pratique,
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en raison du couˆt qu’aurait un tel calcul cela n’est jamais re´alise´ et il faut se contenter
d’un nombre fini de fonctions de base.
Apparaˆıt alors l’erreur de superposition de base : BSSE (Basis Set Superposition Error
en anglais) qui provient directement de ce caracte`re fini des bases utilise´es. Lorsque
l’on e´tudie l’interaction entre deux monome`res, A et B, les fonctions de base {a} du
monome`re A et {b} du monome`re B, se superposent pour donner la base associe´e {ab}.
Chaque monome`re ≪ emprunte ≫ les fonctions de base du fragment voisin, ce qui lui
permet d’augmenter de manie`re artificielle sa base et diminue ainsi la valeur de son
e´nergie.









Dans cette expression, E
{ab}
AB (AB) repre´sente l’e´nergie du complexe AB de´crit par la
base {ab} du dime`re calcule´e en utilisant la ge´ome´trie du dime`re. Les syste`mes isole´s,
les monome`res A et B, sont eux calcule´s chacun dans leur propre ge´ome´trie et dans leur
propre base.
C’est ce de´se´quilibre qui entraine un abaissement artificiel de l’e´nergie et qu’il faut donc
corriger. Pour cela, on utilise une me´thode dite de contrepoids (counterpoise correc-
tion) propose´e par Boys et Bernardi [54], dans laquelle l’e´nergie de chaque monome`re
est calcule´e dans la base du dime`re. Il faut alors estimer a` quel point le monome`re
A est artificiellement stabilise´ par les fonctions de bases supple´mentaires provenant du











Ceci est valable tant que la ge´ome´trie des monome`res A et B isole´s est proche de leur
ge´ome´trie au sein du dime`re AB, dit autrement, tant que la ge´ome´trie des monome`res
a` distance finie dans le dime`re est la meˆme que leur ge´ome´trie a` distance infinie, ce qui
est souvent une assez bonne approximation pour des syste`mes en interaction faible.
Si l’on soustrait ensuite ces erreurs a` l’e´nergie de liaison de´finie par l’e´quation (II.47),
ou` les termes E
{a}
A (A) et E
{b}
B (B) s’annulent, on obtient :








II.5. CORRECTIONS SUR L’E´NERGIE
Cette correction de l’erreur de superposition de base peut se faire de deux manie`res :
— a priori et donc en chaque point d’une courbe de potentiel ;
— ou a posteriori et donc seuleument pour le minimum de la courbe d’e´nergie po-
tentielle de´termine´e par un calcul non corrige´.
Le choix de l’une ou l’autre de ces corrections de´pend ensuite du syste`me e´tudie´.
Des travaux ante´rieurs [55] ont notemment permis de montrer que la correction a
posteriori peut conduire a` des re´sultats errone´s lorsque les syste`mes e´tudie´s pre´sentent
des interactions faibles.
Ce proble`me de superposition de base est plus prononce´ pour de petites bases, mais il
faut aussi ajouter qu’il de´pend de la me´thode de calcul utilise´e. Pour les dime`res de gaz
rares, elle est plutoˆt faible lorsque des me´thodes DFT sont utilise´es, mais augmente si-
gnificativement pour les me´thodes MP2, Coupled Cluster et de pre´cision supe´rieure [56].
II.5.2 L’e´nergie de point ze´ro
L’e´nergie du point ze´ro ou zero point energy, que l’on note ZPE, correspond a` la
diffe´rence entre le point de plus basse e´nergie sur une surface de potentiel (e´nergie
d’e´quilibre) et l’e´nergie du premier niveau vibrationnel calcule´ (figure II.3).






avec : h la constante de Plank
ν la fre´quence de vibration
v le nombre quantique de vibration
Dans le cas ou` v = 0, on voit que Ev =
1
2hν, cette valeur est alors la valeur minimale que
peut prendre l’e´nergie vibrationnelle. Dans le cas d’un syste`me polyatomique, on somme
sur l’ensemble des fre´quences du syste`me. La correction ZPE doit alors eˆtre ajoute´e a`
l’e´nergie e´lectronique du minimum pour obtenir une e´nergie de liaison comparable a`
l’expe´rience.
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Energie de point ze´ro




Figure II.3 – Repre´sentation de l’e´nergie de point ze´ro (ZPE).
II.6 Analyse topologique de la Fonction de Localisation
Electronique (ELF)
L’analyse topologique permet de partitionner l’espace en se basant uniquement sur
les proprie´tes d’une fonction de la densite´ qui peut eˆtre la densite´ e´lectronique totale
(selon la me´thode Atoms in molecules de R. Bader [57]) ou la Fonction de Localisation
Electronique : ELF, introduite par Becke et Edgecombe [58]. Cette fonction ELF qui
nous inte´resse ici est une fonction construite pour permettre de quantifier la localisation
de paires e´lectroniques dans l’espace a` trois dimensions.
Pour une fonction d’onde de´crite par un de´terminant de Slater la densite´ de probabilite´
de trouver deux e´lectrons de meˆme spin σ a` la position 1 et a` la position 2 au sein d’un
syste`me a` plusieurs e´lectrons est donne´e par la fonction Pσσ(1, 2), appelle´e probabilite´
de paires d’e´lectrons de meˆme spin et qui a pour expression :
P σσ(1, 2) = |ρσ(1, 2)|
2
ou` ρσ(1, 2) repre´sente la matrice densite´ a` deux particules.
La probabilite´ conditionnelle de trouver un e´lectron de spin σ au point 2 lorsqu’un
e´lectron de re´fe´rence de meˆme spin se trouve au point 1 est donne´e par :
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Dans le cas particulier de deux e´lectrons de meˆme spin, le principe d’exclusion de Pauli
indique qu’ils ne peuvent occuper le meˆme e´tat, ce qui donne :
P σσcond(1, 1) = 0
Dans le cas ou` la fonction d’onde est un de´terminant de Slater de´crit par un ensemble
de spin-orbitales ϕi pour un syste`me a` couche ferme´e, on a :
P σσcond(1, 2) ≃ D(r)
Le laplacien de cette fonction Pσσcond(1, 2) est alors une estimation de la probabilite´ de
trouver un e´lectron de meˆme spin lorsque 2 tend vers 1. Pour une fonction d’onde ex-
prime´e a` l’aide d’un de´terminant de Slater, le laplacien peut s’e´crire comme une fonction
de la densite´ e´lectronique totale ρ(r) et des orbitales ϕi :











Cette expression, comme l’ont remarque´ Savin et al. [59], peut eˆtre re´interpre´te´e en







avec :  t(r), la densite´ d’e´nergie cine´tique locale positive du syste`me de fermions telle





ρ(r) , la fonctionnelle de von Weizsacker [60], qui est la quantite´
e´quivalente a` t(r) pour un syste`me de particules de meˆme densite´ en
l’absence du principe de Pauli.
La fonction ELF est alors de´finie de manie`re a` prendre ses valeurs dans l’intervalle [0,1]
et a` augmenter avec la localisation e´lectronique :
η(r) = ELF =
1
1 + ( D(r)Do(r))
2
(II.49)
ou` Do(r) = 310(6π
2)2/3ρ5/3, qui est la valeur de D(r) correspondant a` un gaz uniforme
d’e´lectrons sans interaction et ou` la densite´ de spin est e´gale a` la valeur locale ρ(r).
La valeur ELF = 12 correspond au gaz homoge`ne d’e´lectrons. Une valeur proche de
1 indique des re´gions de fort appariement : re´gions de coeurs atomiques ou paires
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d’e´lectrons. Une faible valeur correspond a` une re´gion situe´e entre les paires.
L’expression de la fonction ELF donne´e ici (II.49) n’est pas la seule qui soit, d’autres
formes ont e´te´ propose´es [61, 62]. Cependant ces propositions restent e´quivalentes a` celle
pre´sente´e ici pour un syste`me mono-de´terminental et a` couches comple`tes.
II.6.1 Pre´sentation de l’analyse topologique
L’analyse topologique permet de partitionner l’espace en se basant sur la the´orie des
syste`mes dynamiques gradients [63, 64]. L’espace mole´culaire est alors de´coupe´ en vo-
lumes, que l’on appelle des bassins, suivant les proprie´te´s mathe´matiques d’une fonction
scalaire v continue et de´rivable : la densite´ e´lectronique ou la fonction ELF. Les points
critiques de la fonction correspondent a` une norme nulle du gradient. La classification de
ces points critiques se fait alors en calculant les valeurs propres de la matrice hessienne






















Chaque point critique est caracte´rise´ par un couple de valeurs (r,s) pour lequel :
— r est le rang de cette matrice hessienne et correspond au nombre de valeurs propres
non nulles ;
— s est la signature de la matrice et correspond a` l’exce`s de valeurs propres positives
par rapport aux valeurs ne´gatives.
Ainsi pour une matrice hessienne de rang (r=3), il existe 4 types de points critiques :
- (3,+3) : 3 valeurs propres positives
Repousseur → Minimum local.
- (3,-3) : 3 valeurs propres ne´gatives
Attracteur → Maximum local.
- (3,+1) : 2 valeurs propres positives et 1 valeur propre ne´gative
Point selle → Minimum dans le plan de´fini par les vecteurs propres associe´s
aux valeurs propres positives et maximum suivant la direction perpendiculaire.
- (3,-1) : 2 valeurs propres ne´gatives et une valeur propre positive
Point selle → Maximum dans le plan de´fini par les vecteurs propres associe´s
aux valeurs propres ne´gatives et minimum suivant la direction perpendiculaire.
Toutes les trajectoires qui finissent sur le meˆme attracteur de´finissent un bassin. Celles
qui finissent sur un point selle de´finissent des se´paratrices et cre´ent les de´limitations
entre les bassins.
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II.6.2 Analyse topologique de la fonction ELF
L’analyse topologique de la fonction ELF permet une partition de l’espace mole´culaire
en bassins de localisation dont les attracteurs correspondent aux re´gions ou` l’exce`s
d’e´nergie cine´tique duˆ au principe de Pauli est minimum. Il est possible d’attribuer a`
ces attracteurs une signification chimique en fonction de leur position par rapport aux
noyaux atomiques [64].
Ainsi cette analyse permet l’e´tude de la structure e´lectronique d’un syste`me chimique
et s’applique aussi bien a` la description d’une mole´cule unique qu’a` l’e´tude de syste`mes
complexes en phase gazeuse ou condense´e.
Il existe diffe´rents types de bassins : les bassins de coeur note´s C(X) qui contiennent
les noyaux et les bassins de valence note´s V(X). Les bassins qui englobent un atome
d’hydroge`ne sont d’un type particulier que l’on appelle bassins protone´s.
Un bassin de valence est connecte´ a` un bassin de coeur si les deux attracteurs ont une
se´paratrice commune et si le domaine qui entoure l’attracteur de coeur entoure aussi
celui de valence. Un bassin de valence est caracte´rise´ par son ordre synaptique [65] qui
correspond au nombre de bassins de coeur avec lesquels il est connecte´ :
Ordre synaptique Nomenclature Symbole Liaison
1 monosynaptique V(X) paire libre
2 disynaptique V(X,Y) liaison covalente
≥3 polysynaptique V(X,Y, ...) liaison polycentrique
Tableau II.1 – Classification et nomenclature des diffe´rents bassins de valence.
Cet ordre synaptique permet de connaˆıtre la nature des liaisons et donc des interactions
au sein du syste`me chimique e´tudie´. Les bassins monosynaptiques qui ne sont connecte´s
qu’a` un seul bassin de coeur repre´sentent des paires libres. Les bassins disynaptiques
sont eux connecte´s a` deux bassins de coeur qui correspondent a` deux atomes : ils
repre´sentent donc des liaisons. L’absence de tels bassins indique la pre´sence d’une
liaison sans partage d’e´lectrons comme par exemple une liaison purement ionique.













sont respectivement les contributions de spin α et β a` la population
moyenne.
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En re`gle ge´ne´rale, les populations ELF sont interpre´te´es comme une moyenne de struc-
tures formelles re´sonantes.
II.6.2.1 Exemple : Analyse topologique de la fonction ELF pour la mole´cule
d’eau
La mole´cule d’eau posse`de cinq bassins : le bassin de coeur de l’oxyge`ne note´ C(O) (en
magenta), deux bassins monosynaptiques V(O) (en rouge) qui correspondent aux paires
libres de l’oxyge`ne et enﬁn deux bassins disynaptiques protone´s V(O,H) (en bleu) qui
correspondent aux deux liaisons O-H.
La position des paires libres et des iaisons est conforme au mode`le VSEPR [66] qui pre´dit
un arrangement te´trae´drique des paires d’e´lectrons pour la mole´cule d’eau.
Figure II.4 – Domaine de localisation de la mole´cule H2O, ELF=0.91
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Premie`re partie
Recherche de l’he´lium mole´culaire
dans le milieu interstellaire

Introduction : L’he´lium et ses
particularite´s
Bien que l’he´lium soit le deuxie`me e´le´ment le plus abondant de l’univers apre`s l’hy-
droge`ne, avec une abondance relative de He/H ∽ 1/10, il n’a jamais e´te´ observe´ sous
une autre forme qu’atomique, neutre ou ionise´e. Puisque l’he´lium est un gaz noble, les rai-
sons de sa non-observation au sein d’un e´difice mole´culaire neutre sont compre´hensibles,
meˆme s’il a e´te´ montre´ qu’il e´tait capable de cre´er une liaison mole´culaire forte avec
le be´ryllium au sein du compose´ HeBeO [67, 68], compose´ qui est d’un inte´reˆt limite´
dans le cas d’une recherche de compose´s mole´culaires contenant de l’he´lium au sein du
milieu interstellaire puisque l’abondance relative du be´ryllium par rapport a` l’he´lium est
extreˆment faible : Be/He ∽ 10−10 (cf. figure 1). A` l’exception de ce cas exotique, les
seules liaisons fortes impliquant l’he´lium existent au sein d’espe`ces ionise´es [69]. Il est
donc surprenant de n’avoir jamais de´tecte´ la plus simple d’entre elles, HeH+.
Figure 1 – Abondance cosmique des e´le´ments.
Quelques particularite´s de l’atome d’he´lium sont a` noter : c’est en effet un atome non-
polarisable dont le potentiel d’ionisation est le plus e´leve´ de tous les e´le´ments et qui n’a
pas de valeur d’e´lectrone´gativite´ sur l’e´chelle de Pauling.
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Sa couche de valence e´tant comple`tement remplie, seule la perte d’un ou de ses deux
e´lectrons peut conduire a` la cre´ation d’une liaison. Une autre possibilite´ est la ge´ne´ration
in situ d’He par re´action nucle´aire.
Ainsi les re´actions de formation de compose´s mole´culaires contenant de l’he´lium peuvent
eˆtre regroupe´es selon 3 types, en conside´rant R comme e´tant un compose´ organique :
— par substitution de He+ a` H ;
— par addition de He+ a` une entite´ neutre : He+ +R→ RHe+ ;
— par association d’He neutre a` un cation : He + R+ → RHe+ ;
— par association d’He neutre a` un dication : He + R2+ → RHe2+ ;
— par de´sinte´gration-β d’espe`ces neutres tritie´es : RT→ RHe+ + β− + n ;
— par de´sinte´gration-β de cations tritie´es : RT+ → RHe2+ + β− + n.
Les re´actions du premier type ne conduiront certainement pas au produit attendu
dans la mesure ou` elles font intervenir He+ qui est implique´ dans un grand nombre de
re´actions par transfert de charge dans l’espace [70]. Le cation He+ e´tant isoe´le´ctronique
de l’atome d’hydroge`ne, il a aussi e´te´ essaye´ de le substituer a` ce dernier au sein de
mole´cules organiques de´ja` observe´es dans le milieu interstellaire [67, 71]. Les re´sultats
montrent que de telles mole´cules ne sont pas stables.
Au contraire, les re´actions du second type paraissent envisageables puisqu’elles im-
pliquent des ions positifs dont l’attraction sur les e´lectrons de l’atome d’he´lium pourrait
eˆtre suffisante pour permettre la cre´ation de liaisons. Selon cet argument, les dications
devraient eˆtre encore plus efficaces.
Enfin, les re´actions du troisie`me type qui transforment le tritium en he´lium devraient
pre´server la structure des espe`ces au sein desquelles il est contenu. Il est a` signaler que
cela entraˆınerait la formation de l’isotope 3He et non de 4He.
Dans cette e´tude, nous nous sommes donc inte´resse´s aux re´actions du second type et,
selon des conside´rations relatives a` l’abondance cosmique des e´le´ments, avons choisi
d’e´tudier pre´fe´rentiellement HeH+, compose´ des deux e´le´ments les plus abondants de




HeH+, un ion discret
Comme mentionne´ pre´ce´demment, il est assez e´tonnant de ne pas eˆtre en mesure
d’observer l’he´lium au sein d’espe`ces mole´culaires charge´es positivement telles que
HeH+. Cela est d’autant plus surprenant qu’HeH+ est un ion diatomique stable dont
la signature spectrale est bien connue en laboratoire [72]. Pourtant, malgre´ ces raisons
qui en font un bon candidat a` l’observation ainsi que les nombreuses tentatives visant a`
le de´tecter et la varie´te´ des endroits vers lesquels les te´le´scopes ont e´te´ pointe´s, encore
aujourd’hui cet ion reste introuvable.
Il a e´te´ montre´ que cet ion, le plus simple des ions he´te´ronucle´aires, aurait duˆ eˆtre le
premier compose´ a` apparaˆıtre dans l’univers [73], He neutre se combinant a` H+ pour
donner HeH+. Ainsi sa de´tection ou a` de´faut la compre´hension des me´canismes de des-
truction qui empeˆchent son observation sont d’une grande importance pour ame´liorer
notre connaissance de la chimie de l’Univers primitif i.e. au moment ou` il n’existait au-
cune e´toile massive ni meˆme aucun e´le´ment lourd [74, 75], l’hydroge`ne et l’he´lium e´tant a`
ce stade les seuls e´le´ments forme´s par la nucle´osynthe`se primordiale. De plus, les e´toiles
forme´es de cette matie`re primordiale devraient contenir HeH+, lequel doit logiquement
avoir joue´ un roˆle dans leur formation puis dans leur e´volution, une raison de plus de
vouloir le de´tecter.
III.1 La de´tection d’HeH+ dans la the´orie
L’ide´e d’une de´tection possible d’HeH+ dans l’espace fut e´voque´e pour la premie`re
fois en 1978 par Dabrowski et Herzberg [76]. Apre`s avoir calcule´ les niveaux d’e´nergie
rotationnels et vibrationnels de l’e´tat fondamental, ils montre`rent qu’il e´tait possible de
le former par association radiative. Paralle`lement, il fut aussi montre´ qu’il serait difficile
de le de´tecter en raison de la faiblesse de son abondance [77] et de la faible intensite´ de
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ses raies d’e´mission dans les ne´buleuses gazeuses [78].
En 1982, les diffe´rents me´chanismes de formation et de destruction de HeH+ au sein de
plasmas furent recense´s [79] et permirent de conclure a` une formation possible de l’ion
dans les ne´buleuses plane´taires ou les nuages denses mole´culaires irradie´s par des rayons
X et/ou subissant des radiations UV extreˆmes. Sa de´tection dans de telles conditions
devrait eˆtre possible graˆce a` sa raie de rotation pure a` 149,14 µm (J=0-1) et a` ses
raies ro-vibrationnelles a` 3,364 µm et 3,608 µm (v=1-0 R(0) et P(2)). Selon une autre
e´tude [80], les taux d’excitation par impact d’e´lectrons montrent qu’en plus de la raie
d’e´mission pour le niveau rotationnel J=0-1, il est possible d’observer une seconde raie
(J=2-1), ce qui assurerait une plus grande fiabilite´ lors d’une e´ventuelle de´tection.
Une e´tude the´orique mene´e en 2004 par Harris et al. montre qu’HeH+ serait l’ion positif
dominant de l’atmosphe`re des naines blanches riches en he´lium [81] et ce pour un large
panel de tempe´ratures et de densite´s. Il serait d’ailleurs responsable de l’augmentation
de l’opacite´ de ces dernie`res et leur permettrait de refroidir plus lentement.
En 2005 [82] des calculs d’opacite´ ainsi que des calculs du spectre de HeH+ sugge`rent
que sa de´tection devrait eˆtre possible dans les e´toiles froides d’he´lium [83].
Des mode`les chimiques re´cents tels que celui de Bovino et al. [84] pre´disent aussi
qu’HeH+ devrait eˆtre la mole´cule la plus abondante de l’e`re post-recombinaison et
devrait pouvoir survivre et eˆtre observe´e a` de faibles redshifts.
Re´cemment, une approche nouvelle a sugge´re´ la pre´sence d’un e´tat me´tastable plutoˆt
que celle de l’e´tat fondamental [85] dans l’espace et a tente´ d’expliquer l’absence d’ob-
servation par le fait que les raies caracte´ristiques de cet e´tat sont diffe´rentes de celles de
l’e´tat fondamental. Cela ne s’est pas ave´re´ concluant, l’abondance de cet e´tat e´tant tre`s
largement infe´rieure a` celle de l’e´tat fondamental [86].
III.2 Dans la pratique observationnelle
Un des premiers essais d’observation fut mene´ par Moorhed et al. en 1988 [87] qui
tente`rent de de´tecter l’ion au sein de la ne´buleuse plane´taire NGC 7027, re´pute´e pour
avoir l’une des e´toiles centrales les plus chaudes connues [88, 89]. Cette caracte´ristique
permettrait d’avoir un taux de formation de l’ion suffisant. De plus la densite´
e´lectronique y e´tant e´leve´e, chaque ion HeH+ pourrait eˆtre excite´ par collisions, ce qui
rendrait alors sa de´tection possible. Cela se re´ve´la pourtant eˆtre un e´chec qui, selon une
e´tude qui suivit [86], serait duˆ a` une estimation incorecte de la concentration de l’ion
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dans la ne´buleuse ainsi qu’a` l’observation d’un mauvais volume de cette dernie`re. En
effet Moorhed et al. utilise`rent un intrument avec une ouverture plus petite que la taille
de la re´gion ionise´e, ce qui signifie que la plus grande partie de l’e´mission de HeH+, si
l’ion e´tait pre´sent, devait se trouver a` l’exte´rieur du volume observe´.
En 1992, c’est dans la re´gion de la supernova 1987 A qu’il fut tente´ d’observer HeH+ [90].
Cette e´tude affirmait ≪ timidement ≫ l’avoir de´tecte´ en plus de H+3 , mais cela resta de
fait sans suite, la de´tection n’ayant pas e´te´ confirme´e.
En 1997, lors d’une nouvelle tentative d’observation au sein de la ne´buleuse NGC 7027
par Liu et al. [91], la raie d’e´mission rotationnelle J=1-0 semblait avoir e´te´ observe´e.
Cela e´tait sans compter sur la difficulte´ d’attribution de cette raie a` 149,14 µm en
raison de sa proximite´ avec deux raies de CH se trouvant a` 149,09 µm et 149,39 µm.
La re´solution spectrale du spectrome`tre LWS (Long Wavelength Spectrometer) de l’ISO
(Infrared Space Observatory) n’e´tant pas suffisante pour se´parer ces raies, il fut conclu
que la raie devait plutoˆt eˆtre attribue´e a` la transition purement rotationnelle de CH :
2Π3/2(F2)J = 3/2−
2 Π1/2(F2)J = 1/2.
Meˆme espoir de´c¸u pour une e´tude re´cente datant de 2011 [92] visant a` la recherche
de HeH+ au sein de nuages denses se trouvant pre`s de quasars, environnements dans
lesquels la production de HeH+ peut eˆtre amplifie´e par des processus e´nerge´tiques locaux
comme, entre autres, des excitations collisionnelles ou l’excitation par rayonnements X
et UV intenses. La recherche fut mene´e pre`s de l’un des quasars les plus lointains :
SDSSJ114816.64+525150.3 (z=6.4189), mais ne fut concluante ni pour la de´tection de
HeH+ ni pour celle de CH.
III.3 Les diffe´rents me´canismes de formation et de des-
truction de l’ion HeH+
Comme nous l’avons indique´ pre´ce´dement, il existe diffe´rents me´canismes de formation
et de destruction de HeH+ [79] que nous allons re´pertorier ici.
III.3.1 Les me´canismes de formation
Associations radiatives
L’association radiative de HeH+ peut se produire lors de l’approche de H+ et de He sur
la surface d’e´nergie potentielle de l’e´tat fondamental X1Σ+ de l’ion mole´culaire HeH+,
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selon la re´action :
H+ +He→ HeH+ + hν
Une autre manie`re de le former par association radiative consiste en l’approche de He+
et H sur la surface d’e´nergie potentielle de l’e´tat excite´ A1Σ+, la stabilisation se faisant
ensuite graˆce a` une transition UV de l’e´tat e´lectroniquement excite´ forme´ vers l’e´tat
fondamental.
Re´actions d’ionisation
L’he´lium dans son e´tat me´tastable 23S a une longue dure´e de vie radiative
(τ(23S) = 8,0.103 s [93]). Il se forme par la recombinaison radiative des ions He+ et
d’e´lectrons [94] et peut atteindre des concentrations suffisantes pour que les re´actions de
He(23S) avec H et H2 soient des sources significatives de HeH+. La re´action d’ionisation
associative donne alors :
He(23S) + H→ HeH+ + e
L’he´lium dans cet e´tat me´tastable peut aussi re´agir avec l’hydroge`ne mole´culaire par
une re´action d’ionisation avec re´arrangement, selon :
He(23S) + H2 → HeH
+ +H+ e
Re´actions ion-mole´cule
La re´action ion-mole´cule entre He+ et H2 est une re´action exothermique permettant de
produire HeH+ :
He+ +H2 → HeH
+ +H
Une autre re´action est envisageable dans les nuages denses mole´culaires. La proportion
d’espe`ces ionise´es y est basse et l’e´nergie cine´tique de la plupart des photo-e´lectrons
permet des processus d’ionisation du type [95] :
H2 + e→ H
+
2 + e + e
qui sont alors suivis par la re´action :
H+2 +He→ HeH
+ +H
dont la surface de potentiel a e´te´ e´tudie´e au niveau MRCI par Xu et al. [96].
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III.3.2 Les me´canismes de destruction
Photodissociations
En pre´sence d’une source de radiation UV extreˆme, la photodissociation d’HeH+ peut
se produire suivant :
HeH+ + hν → He+ +H
ou` l’absorption d’un photon entraˆıne le passage de l’e´tat fondamental X1Σ+ vers l’e´tat
e´lectroniquement excite´ A1Σ+.
La photodissociation est aussi possible par transition directe vers le continuum vibra-
tionnel de l’e´tat e´lectronique fondamental, selon :
HeH+ + hν → He + H+
Recombinaisons
La recombinaison dissociative est un processus relativement peu efficace [97] :
HeH+ + e→ He + H
Par ailleurs, il existe un second processus de recombinaison radiative selon lequel :
HeH+ + e→ He + H+ hν
Re´actions ion-mole´cule
Pour terminer cet inventaire des me´canismes de destruction envisageables, il faut
e´galement mentionner les re´actions ion-mole´cule selon lesquelles l’ion peut eˆtre de´truit
par H ou H2 :
HeH+ +H2 → H
+
3 +He
HeH+ +H→ H+2 +He
III.4 Les possibles raisons de la non-observation de HeH+
Les raisons d’observer HeH+ sont donc nombreuses. C’est un cation diatomique
stable compose´ des 2 e´le´ments les plus abondants de l’Univers et dont la signature
spectrale est bien connue en laboratoire. Par ailleurs, d’apre`s les e´tudes re´alise´es et
les mode`les propose´s, il serait possible de l’observer dans une assez grande varie´te´
d’environnements : nuages denses mole´culaires, ne´buleuses plane´taires, naines blanches
riches en he´lium, e´toiles froides d’he´lium, et ce meˆme a` de faibles redshifts. Pourtant
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il n’y a toujours pas de confirmation de de´tection. De plus la liste des endroits ou`
il n’a jamais e´te´ observe´ s’allonge et, de´sormais, son absence n’est plus un privile`ge
du milieu interstellaire. En effet, il en va de meˆme pour les atmosphe`res des plane`tes
ge´antes ainsi que pour la ionosphe`re, les disques auroraux et la brume polaire de Ju-
piter ou` HeH+ n’a jamais e´te´ de´tecte´ mais ou` H+3 est l’un des compose´s majoritaires [98].
Le fait qu’HeH+ re´siste a` la de´tection implique que soit les me´canismes de production
sont surestime´s soit ceux de destruction sont sous-estime´s. Exprime´ de manie`re diffe´rente,
cela signifie qu’il y a deux raisons possibles a` la non-observation de HeH+ dans le milieu
interstellaire :
— sa formation est impossible en raison de trop grandes barrie`res d’activation ;
— il existe un me´canisme de destruction plus efficace que tous ceux de formation.
Etant donne´ que les processus de formation ont e´te´ largement e´tudie´s (cf. III.1) et se
sont re´ve´le´s efficaces, nous avons choisi de nous pencher sur l’aspect destruction.
L’hydroge`ne e´tant l’e´le´ment le plus abondant de l’Univers il peut eˆtre conside´re´ comme
le destructeur le plus probable d’HeH+. Cet hydroge`ne existe sous deux formes (H et
H2) qui correspondent a` des re´gions diffe´rentes du milieu interstellaire. Dans le cas de
H, le chemin de destruction conside´re´ comme principal a e´te´ propose´ par Roberge et
Dalgarno [79] et e´tudie´ par Bovino et al. [99]. Il s’est re´ve´le´ efficace pour :
HeH+ +H→ He + H+2
et justifie la non-observation d’HeH+ dans les re´gions de type H I.
Nous nous sommes alors inte´resse´s a` un me´canisme de destruction alternatif par H2
reposant e´galement sur un processus de type ion-mole´cule dans le but d’expliquer la
non-observation d’HeH+ au sein de re´gions a` dominante H2 :
HeH+ +H2 → He + H
+
3
Il est a` noter que ces deux sce´narios sont le´gitimes dans la mesure ou` l’hydroge`ne neutre
H est l’e´le´ment le plus abondant de l’Univers et H2 la mole´cule la plus abondante. Cette
re´action a fait l’objet de deux e´tudes un peu anciennes : par Funke, Preuss et Diercksen
en 1967 [100] puis par Benson et McLaughlin en 1972 [101]. Mais dans les deux cas la
surface de potentiel n’a e´te´ e´tudie´e qu’au niveau SCF, ce que l’on peut conside´rer comme
insuffisant pour traiter ce proble`me de´licat.
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III.4.1 Etude pre´liminaire du complexe [HeH3]+
La re´action HeH+ +H2 → He + H
+
3 passe par la formation du complexe [HeH3]
+ :
HeH+ +H2 → [HeH3]
+ → He + H+3
Ce complexe joue un roˆle primordial dans ce processus et l’e´tude de cette re´action
correspond en fait a` l’e´tude de la surface d’e´nergie potentielle du complexe [HeH3]
+.
Plusieurs e´tudes se sont de´ja` inte´resse´es a` la stabilite´ et a` la ge´ome´trie de ce complexe,
mais aucune n’a e´te´ concluante. Nous les pre´sentons ici par ordre chronologique.
En 1967, Funke et al. [100], outre l’e´tude de la surface de potentiel de la re´action, ont
re´alise´ la premie`re e´tude ge´ome´trique du complexe. Leurs re´sultats montrent que H2
vient se placer pre´fe´rentiellement le long de l’axe internucle´aire d’HeH+ pour de grandes
valeurs de la distance entre les deux fragments, alors que pour de petites valeurs, H2 se
place pre´fe´rentiellement de manie`re perpendiculaire a` l’axe (H,He) donnant alors une
syme´trie de type (C2v).
En 1969, Poshusta et al. [102] pre´disent la stabilite´ du complexe sous une forme C2v
graˆce un calcul Valence Bond d’Interaction de Configurations et l’utilisation d’une base
minimale. Leur calculs estiment a` 0,04 eV l’e´nergie de liaison du complexe par rapport
a` He + H+3 .
En 1972, Benson et McLaughlin [101] reprennent l’e´tude de la surface de potentiel de
la re´action et re´alisent quelques calculs CI ponctuels qui conduisent a` la conclusion
oppose´e, a` savoir la non-stabilite´ de HeH+3 .
Une nouvelle e´tude re´alise´e par Poshusta et al. en 1973 [103] montre l’importance de
l’utilisation de me´thodes ab initio de haut niveau pour de´terminer de fac¸on fiable la
stabilite´ du complexe en raison de sa tre`s faible e´nergie de liaison. Selon eux, le com-
plexe devrait eˆtre stable puisque l’ion isoe´lectronique H+5 et l’analogue ionique ArH
+
3
sont stables expe´rimentalement. Les calculs qu’ils re´alisent se veulent plus pre´cis que
les pre´ce´dents et utilisent dans ce but une base d’orbitales gaussiennes polarise´es et 4
fonctions d’ondes VBCI diffe´rentes. Les re´sultats obtenus pre´disent la stabilite´ du com-
plexe sous sa forme C2v avec une stabilisation de 0,029 eV par rapport aux produits
de dissociation He et H+3 . Les auteurs concluent cependant qu’il n’est pas possible de
statuer de´finitivement sur la stabilite´ du complexe car la pre´cision des calculs n’est pas
encore suffisante, l’e´nergie de liaison fluctuant dans un intervalle de 0,004 eV.
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Enfin, en 1983, Raynor et Herschbach [104] re´alisent un calcul SDCI du complexe
en utilisant une base d’orbitales de Slater flottantes et sphe´riques (FSSO) ou` seules
des orbitales de type s sont utilise´es. Ils de´duisent de leurs calculs que le complexe
devrait eˆtre stable mais avec une faible e´nergie de liaison (0,04 eV) par rapport aux
produits He et H+3 . Selon eux, la ge´ome´trie la plus stable correspond a` une ge´ome´trie C2v.
Les re´sultats des e´tudes pre´ce´dentes n’e´tant pas assez pre´cis ou parfois meˆme contradic-
toires les uns par rapport aux autres de´montrent la ne´cessite´ de calculs de haut niveau
pour pouvoir conclure quant a` la stabilite´ ou non du complexe.
Nous avons donc re´alise´ une e´tude de ce dernier avec un haut niveau de pre´cision.
Les calculs expose´s par la suite ont tous e´te´ re´alise´s au moyen du programme MOL-
CAS [105].
III.4.1.1 Etude de la ge´ome´trie du complexe [HeH3]
+
Une e´tude pre´liminaire de la ge´ome´trie du complexe [HeH3]
+ a e´te´ ne´cessaire en
cherchant dans un premier temps la position la plus favorable de l’atome d’he´lium par
rapport au cycle H+3 afin de de´terminer sa ge´ome´trie la plus stable.
Les ge´ome´tries possibles pour ce complexe sont deux ge´ome´tries de syme´trie C2v et une
ge´ome´trie de syme´trie C3v (figure III.1). La premie`re ge´ome´trie C2v correspond a` une
structure pour laquelle l’atome d’he´lium est relie´ a` un des hydroge`nes du cycle H+3 alors
que la seconde ge´ome´trie C2v correspond a` une forme pour laquelle il y a une liaison
entre l’atome d’he´lium et le centre d’une liaison H-H du cycle H+3 . La dernie`re ge´ome´trie,
la forme C3v, est une ge´ome´trie pour laquelle l’he´lium se trouve au-dessus du cycle H
+
3 .
Les valeurs d’e´nergies et de distances ont e´te´ obtenues au niveau CASPT2 [106] (espace
de valence) apre`s optimisation et sont re´sume´es dans le tableau III.1.
Rappelons ici que l’approche CASPT2 est un calcul a` deux e´tapes. Lors de la premie`re
e´tape, un calcul d’espace actif complet (CAS) est re´alise´ pour lequel toutes les configura-
tions e´lectroniques possibles qui satisfont aux conditions de spin et de syme´trie impose´es
sont prises en compte. Cette premie`re e´tape permet d’inclure la partie de la corre´lation
importante chimiquement (corre´lation non-dynamique). La seconde e´tape consiste en
un traitement perturbatif a` l’ordre 2 (PT2) de la fonction d’onde CAS calcule´e lors de
l’e´tape 1 (corre´lation dynamique). Cette e´tape permet de re´cupe´rer la majeure partie de
l’e´nergie de corre´lation manquante apre`s l’e´tape 1. Ce sont ces spe´cificite´s qui confe`rent
a` ce type de calcul son haut niveau de pre´cision. Dans les calculs reporte´s par la suite,
l’espace CAS conside´re´ est l’espace de valence mole´culaire.
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Forme 1 Forme 2 Forme 3
Energie (ua) -4,23901 -4,23837 -4,23806
Distance He-H (A˚) 1,789 2,213 2,509
Distance (H−H)H+
3
(A˚) 0,874 0,873 0,874
Tableau III.1 – Energies et distances obtenues pour les diffe´rentes ge´ome´tries du com-
plexe [HeH3]
+ au niveau CASPT2/ANO-L-VQZP. Pour le cycle H+3 c’est une moyenne





Energie (ua) -2,97418 -1,34089




Tableau III.2 – Energies et distances obtenues pour HeH+ et H+3 isole´s, au niveau
CASPT2/ANO-L-VQZP. La distance (H−H)H+
3
correspond a` la distance H-H au sein
du cycle H+3 .
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Ces valeurs montrent que la ge´ome´trie de plus basse e´nergie, donc la plus stable, est,
comme dans les e´tudes pre´ce´dentes, la ge´ome´trie C2v pour laquelle l’atome d’he´lium est
directement relie´ a` un hydroge`ne du cyle H+3 . A titre de comparaison structurelle, les
valeurs pour HeH+ et H+3 isole´s ont aussi e´te´ calcule´es (cf. tableau III.2) et montrent,
qu’au sein du complexe sous sa forme C2v, le cycle H
+
3 n’est que tre`s faiblement de´forme´
alors que la liaison He-H est conside´rablement plus longue que celle obtenue pour HeH+
isole´. Ceci nous permet d’affirmer que le complexe forme´ correspond a` He en interaction
faible avec un fragment H+3 le´ge`rement de´forme´ : il n’y a pas de transfert d’hydroge`ne
d’H+3 vers He, ce qui est confirme´ par une analyse topologique de la fonction ELF pour
laquelle aucun bassin de liaison n’apparaˆıt entre les 2 fragments He et H+3 (figure III.2).
Figure III.2 – Projection 2D des domaines de localisation de la fonction ELF pour le
complexe [HeH3]
+ (visualisation des bassins pour ELF = 0.85).
III.4.2 Re´seau de re´actions autour du complexe [HeH3]
+
Une fois la ge´ome´trie du complexe de´termine´e et sachant qu’il est possible de former
les compose´s mole´culaires contenant He et charge´s positivement suivants : HeH+ et
[HeH2]
+ [102], le re´seau de re´actions repre´sentant toutes les fragmentations possibles
du complexe [HeH3]
+ a e´te´ mode´lise´ (figure III.3).
Le tableau III.3 re´pertorie les e´nergies des diffe´rentes espe`ces intervenant lors du calcul
du re´seau de re´actions. Pour chaque espe`ce, le calcul CASPT2 a e´te´ re´alise´ en conside´rant
l’espace de valence comme espace actif.
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He + H2 +H
+
110,7 He+ +H2 +H
359,4
Figure III.3 – Re´seau de re´actions autour du complexe [HeH3]
+. Les e´nergies sont
obtenues au niveau CASPT2/ANO-L-VQZP et sont donne´es en kcal.mol-1.
CASPT2/ANO-L-VQZP












Tableau III.3 – Energies des espe`ces issues des diffe´rentes fragmentations possibles
du complexe [HeH3]
+. Les e´nergies sont obtenues au niveau CASPT2/ANO-L-VQZP en
utilisant l’espace de valence (atomique ou mole´culaire) comme espace actif.
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Il est ainsi mis en e´vidence qu’en plus des raisons environnementales intrinse`ques au MIS
qui expliquent la prise en compte de cette re´action, l’e´tude spe´cifique du me´canisme de
destruction HeH+ +H2 → He + H
+
3 se justifie par le fait qu’il est aussi celui qui requiert
le minimum d’e´nergie : ceci correspond au chemin de re´action mis en e´vidence en couleur
sur l’e´toile des possibles (figure III.3).
III.4.3 Etude du profil e´nerge´tique de la re´action
Une e´tude du profil e´nerge´tique de la re´action :
HeH+ +H2 → [HeH3]
+ → He + H+3









Figure III.4 – Profil e´nerge´tique de la re´action HeH+ +H2 → [HeH3]
+ → He + H+3 ,
calcule´ au niveau CASPT2/ANO-L-VQZP. L’espace actif conside´re´ est l’espace de va-
lence, atomique ou mole´culaire. Les e´nergies sont donne´es en kcal.mol-1.
Cette re´action, comme l’indique le profil e´nerge´tique, est fortement exothermique et
[HeH3]
+ qui correspond au minimum d’e´nergie semble en eˆtre la structure la plus
stable. Ceci laisse donc penser qu’il est possible d’observer l’he´lium au sein d’un e´difice
mole´culaire sous la forme du complexe [HeH3]
+ stable plutoˆt que sous la forme de
l’ion HeH+. Toutefois, la diffe´rence d’e´nergies entre ce complexe et la voie de sortie i.e.
He + H+3 reste faible (1,1 kcal.mol
-1), ce qui met en doute sa stabilite´ non de manie`re
intrinse`que mais dans le contexte de cette re´action tre`s exothermique. En effet, le puits
de potentiel semble trop peu profond pour permettre une re-distribution par dissipa-
tion vibrationnelle de l’e´nergie libe´re´e lors de la formation. L’e´nergie serait donc e´vacue´e
sous forme d’e´nergie cine´tique par dissociation du complexe en deux fragments He et
H+3 , aucune barrie`re d’e´nergie ne venant s’y opposer.
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Ainsi avec la confirmation de la stabilite´ intrinse`que de ce complexe, la question de la
recherche de HeH+ pourrait eˆtre reformule´e de la manie`re suivante : ne faudrait-il pas
mieux chercher [HeH3]
+ forme´ par la re´action inverse d’association radiative de He et
H+3 ou de HeH
+ et H2 au sein du milieu interstellaire plutoˆt qu’HeH
+ ? Meˆme si, a`
notre connaissance, [HeH3]
+ n’a jamais e´te´ de´tecte´ dans l’espace et n’a pas fait l’objet
d’e´tudes en laboratoire.
Des calculs plus complets que ce seul profil e´nerge´tique sont donc ne´cessaires afin de
conclure quant a` l’e´tat final de cette re´action et savoir si elle aboutit effectivement a` la
formation du complexe [HeH3]
+ ou a` la dissociation en He + H+3 .
Etudier le chemin re´actionnel de cette re´action revient ainsi a` e´tudier 2 surfaces de
potentiel :
— celle de la re´action [HeH3]
+ → HeH+ +H2 (en violet sur le profil
e´nerge´tique III.4) et correspondant a` l’inverse de la re´action de formation
du complexe ;
— celle de la re´action [HeH3]
+ → He + H+3 (en orange sur le profil e´nerge´tique III.4)
et correspondant a` la dissociation du complexe.
Ces e´tudes sont e´quivalentes, dans le premier cas a` re´aliser un scan de la distance d2, et
dans le second cas a` re´aliser un scan de la distance d1 , si l’on fait l’hypothe`se que l’on






Figure III.5 – Parame`tres ge´ome´triques d1 et d2 au sein du complexe [HeH3]
+.
III.4.4 De´termination des surfaces de potentiel
Le calcul des surfaces de potentiel selon les distances d1 et d2 (cf. figure III.5) a e´te´
re´alise´ au niveau CASPT2/ANO-L-VQZP.
Le scan de la distance d1 permet d’e´tudier la surface de potentiel de la re´action
[HeH3]
+ → He + H+3 (figure III.6). La distance d1 est prise entre une valeur de 0,77 A˚ et
une valeur de 5 A˚ afin de couvrir la zone d’e´nergie allant du mur re´pulsif en passant par
les interactions attractives jusqu’a` la dissociation des deux fragments a` longue distance.
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Le scan de la distance d2 permet d’e´tudier la surface de potentiel de la re´action
[HeH3]
+ → HeH+ +H2 (figure III.7). La distance d2 varie ici entre une valeur de 0,25 A˚





















Figure III.6 – Courbe d’e´nergie potentielle relaxe´e de la re´action [HeH3]












Figure III.7 – Courbe d’e´nergie potentielle relaxe´e de la re´action
[HeH3]
+ → HeH+ +H2.
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Comme indique´ par le profil e´nerge´tique (figure III.4), le puits de potentiel est tre`s peu
profond dans le cas de d1 (De ≃ −1, 1 kcal.mol
−1) et beaucoup plus profond dans le cas
de d2 (De ≃ −61, 8 kcal.mol
−1).
Un scan au niveau CASPT2/ANO-L-VQZP a e´galement e´te´ re´alise´ en calculant plu-
sieurs e´tats pour chaque syme´trie, dans le cas de d1 (figure III.8) et dans le cas de d2
(figure III.9).
Dans les deux cas, les courbes obtenues mettent en e´vidence le fait que l’e´tat fondamental
est beaucoup plus bas en e´nergie que les e´tats excite´s. Un calcul state-averaged ne sera
donc pas ne´cessaire pas la suite.
On ne note par ailleurs aucun croisement e´vite´ sur la courbe du fondamental, ce qui
montre qu’il n’existe aucune autre voie de dissociation du complexe dans cet e´tat qu’il
aurait e´te´ ne´cessaire de prendre en compte par la suite.
On constate e´galement que la re´action inverse He + H+3 ne rencontre aucune barrie`re a` la
formation du complexe, ce qui laisse penser que le complexe [HeH3]
+ peut effectivement
se former et qu’il n’existe apparemment pas de nouvelle voie de dissociation. Cette
remarque confirme la validite´ de la figure III.4.
Figure III.8 – Calculs CASPT2/ANO-L-VQZP pour diffe´rents e´tats e´lectroniques. Les
e´nergies sont donne´es en ua et les distances en A˚.
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Figure III.9 – Calculs CASPT2/ANO-L-VQZP pour diffe´rents e´tats e´lectroniques. Les
e´nergies sont donne´es en ua et les distances en A˚.
III.4.5 Validation et choix de l’espace actif
Pour s’assurer de la validite´ des espaces actifs conside´re´s jusqu’ici, des calculs prenant
en compte diffe´rents espaces actifs pour la ge´ome´trie C2v du complexe [HeH3]
+ ont e´te´
re´alise´s dans le cas de la distance d2 :
— le premier espace actif (3 1 0 0) comprend les 4 orbitales du complexe dans la
repre´sentation en base minimale (espace de valence au sens chimique) ;
— le second espace actif (5 2 0 1) comprend les 4 orbitales du 1er espace actif auquel
on a ajoute´ les orbitales 2s, 2px, 2py et 2pz de l’he´lium ;
— le troisie`me espace actif (10 6 1 3) comprend toutes les orbitales du second es-
pace actif auquel on a ajoute´ les orbitales 2s, 2px, 2py et 2pz des trois atomes
d’hydroge`ne.
Pour chacun de ces 3 espaces, les 4 e´lectrons que contient le complexe sont ensuite
distribue´s de toutes les manie`res possibles au sein des orbitales prises en compte, avec
la seule contrainte de de´finir un e´tat singulet de syme´trie A1 (tableau III.4).
La figure III.10 montre que les meilleurs re´sultats du point de vue e´nerge´tique sont
obtenus pour l’espace actif de plus grande taille i.e. l’espace actif n˚3. C’est donc cet
espace qui sera retenu pour re´aliser la suite des calculs. Cependant l’espace n˚1 conside´re´
jusqu’ici donne des re´sultats corrects.
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He H
Espace actif n˚1 1s 1s 1s 1s
Espace actif n˚2 1s 2s 2px 2py 2pz 1s 1s 1s
Espace actif n˚3 1s 2s 2px 2py 2pz 3 × (1s 2s 2px 2py 2pz)














3 1 0 0
5 2 0 1
10 6 1 3
Figure III.10 – Courbes d’e´nergie potentielle relaxe´es de la re´action
[HeH3]
+ → HeH+ +H2
1A1 pour diffe´rents espaces actifs, calcule´es au niveau
CASPT2/ANO-L-VQZP.
III.4.6 Une raison possible a` l’absence de de´tection
Une fois la ge´ome´trie du complexe de´termine´e, la me´thode et l’espace actif choisis, l’hy-
persurface de potentiel donnant l’e´nergie en fonction de d1 et d2 a pu eˆtre mode´lise´e. Les
e´nergies du complexe [He−H−H2]
+ de syme´trie C2v (figure III.11) ont e´te´ calcule´es
sur une grille constitue´e d’environ 2000 configurations de´finies en terme de la distance
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d1 entre He et H et de la distance d2 entre H et le milieu de H2, les valeurs de d1 et d2
e´tant prises de 0,77 A˚ jusqu’a` 5 A˚ et de 0,75 A˚ jusqu’a` 5 A˚ respectivement. Un pas de






Figure III.11 – Parame`tres ge´ome´triques d1 et d2 au sein du complexe [HeH3]
+.
Le calcul de l’hypersurface de potentiel a e´te´ re´alise´ au niveau CASPT2/ANO-L-VQZP,
en utilisant l’espace actif n˚3.
L’hypersurface de potentiel relaxe´e re´sultante est pre´sente´e sur la figure III.12.
Figure III.12 – Hypersurface de potentiel X1A1 pour la re´action
HeH+ +H2 → H
+
3 +He.
Diffe´rentes zones peuvent eˆtre de´finies sur cette hypersurface :
— la zone 1 ou` [He−H−H2]
+ se trouve sous la forme HeH+ +H2 ;
— la zone 2 ou` [He−H−H2]
+ se trouve sous la forme He+ +H+H2 ;
— la zone 3 ou` [He−H−H2]
+ se trouve sous la forme [HeH3]
+ ;
— la zone 4 ou` [He−H−H2]
+ se trouve sous la forme He + H+3 .
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Cette surface illustre de manie`re claire que la re´action est dissociative et me`ne a` la
formation de He + H+3 sans aucune barrie`re d’activation. En effet, la voie d’entre´e que
nous avons conside´re´e, a` savoir HeH+ +H2, correspond a` la zone 1 : il est visible qu’un
de´part depuis cette zone est suivi d’une descente vers les zones 3 puis 4 qui sont toutes
deux plus basses en e´nergie. A son arrive´e dans le zone 4 le syste`me se trouve alors sous
la forme He + H+3 .
Il peut donc eˆtre conclu que HeH+ ne peut survivre en pre´sence de H2 et est de´truit
pour donner He et H+3 . Ce qui permet de fournir une explication a` la non-observation
d’HeH+ dans les re´gions a` dominante H2 du milieu interstellaire.
Ce re´sultat ne permet cependant pas de conclure quant a` l’observation possible ou non
du complexe [HeH3]
+. L’e´tape suivante consiste donc a` e´tudier la possibilite´, a` partir
de ces produits de dissociation, de former le complexe [HeH3]
+ par association radiative
voire meˆme a` partir des re´actifs. Ces calculs ont e´te´ re´alise´s en collaboration avec Marie-
Christine Bacchus de l’Institut Lumie`re Matie`re de Lyon.
III.5 Calculs d’association radiative
Conside´rons la re´action d’association radiative suivante :
A + B→ AB∗ → AB+ hν
Lors de cette re´action, la collision des 2 espe`ces A et B entraˆıne la cre´ation d’une espe`ce
AB∗ dont nous conside´rons qu’elle n’est que vibrationnellement excite´e. C’est ensuite a`
partir des de´sexcitations successives de cette espe`ce AB∗ sur les niveaux ro-vibrationnels
de son e´tat e´lectronique fondamental qu’est obtenue l’espe`ce AB.
Le processus d’association radiative est caracte´rise´ par cette dernie`re e´tape et par la
constante de vitesse qui lui est associe´e, la formation de l’espe`ce sous sa forme excite´e
e´tant conside´re´e comme une e´tape rapide. Cette constante, note´e k(T), correspond donc
a` :
A + B→ AB∗
k(T)
−−−→ AB+ hν
Ainsi, plus la valeur de la constante de vitesse sera e´leve´e et plus le processus sera
efficace ; au contraire, plus elle sera faible et moins le processus aura de chance de se
produire, la relaxation proce´dant alors d’une autre voie (redissociation, par exemple).
Une digression the´orique est ne´cessaire ici dans le but de pre´senter la fac¸on d’obtenir l’ex-
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pression de k(T), en admettant qu’aucun e´tat e´lectroniquement excite´ n’intervient dans
le me´canisme de relaxation et que seules les transitions entre les niveaux du continuum
et/ou les niveaux ro-vibrationnels de la courbe d’e´nergie potentielle de l’e´tat fondamental
sont conside´re´s.
III.5.1 Approche semi-classique
Dans l’approche semi-classique [107, 108], seuls les niveaux ro-vibrationnels de l’e´tat
fondamental de l’espe`ce AB sont pris en compte. Dans le cas ou A et B sont deux
atomes et si l’on conside`re la probabilite´ de transition spontane´e A(r) sur la courbe de








ou` v est la vitesse de collision dont de´pend le parame`tre d’impact b, r est la distance
internucle´aire, A(r) le coefficient d’Einstein qui de´finit la ≪ cascade ≫ sur les niveaux
ro-vibrationnels de fac¸on a` ce que le syste`me se relaxe et g le nombre d’e´tats qui
correspondent a` la meˆme limite de dissociation.










avec : U(r), la fonction d’e´nergie potentielle 1D relative a` la re´action : A + B → AB
µ, la masse re´duite du syste`me (A,B)



















ou` rc est la distance de plus courte approche
1.
Cette section efficace peut alors s’exprimer en fonction de l’e´nergie de collision, relie´e a`





1. Dans un mode`le simple de sphe`res dures, rc est la somme des rayons de A et de B.
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et fait intervenir le moment dipolaire D(r) du syste`me AB.
La constante de vitesse est alors obtenue en moyennant cette section efficace et en
conside´rant une distribution de Maxwell pour les vitesses :
k(T) = 〈σ(E)v〉









E σ(E) e−E/kBT dE
ou` kB est la constante de Boltzman.
III.5.2 Approche quantique
L’approche semi-classique ne prend en compte que les niveaux ro-vibrationnels lie´s mais
peut eˆtre e´tendue en incluant les niveaux du continuum vibrationnel, ce qui constitue
l’approche quantique.


















avec µ, la masse re´duite du syste`me ;
νE,v′J′ , la fre´quence du photon e´mis ;
SJJ′ , le facteur de Ho¨nl-London ;
M2EJ,v′J′ , l’e´le´ment de matrice de transition entre les e´tats lie´s et ceux du continuum.
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La fre´quence du photon e´mis correspond a` la diffe´rence d’e´nergie entre le niveau du
continuum d’e´nergie E et les e´tats ro-vibrationnels lie´s :
∆E = hνv′J′ = E− Ev′J′




EJ,V′(J−1) + (J + 1)M
2
EJ,V′(J+1)





ou` fEJ(r) repre´sente la fonction d’onde d’e´nergie E et de moment rotationnel angulaire
J et ou` Φv′J′(r) repre´sente la fonction d’onde de niveau vibrationnel v’ et rotationnel J’.
De meˆme que dans le cas d’un calcul semi-classique, la constante de vitesse est donne´e
par :
k(T) = 〈σ(E)v〉









E σ(E) e−E/kBT dE
Ces deux approches vont eˆtre utilise´es dans le cas de notre syste`me.
Il a e´te´ montre´ que l’approche quantique donne de bon re´sultats dans le cas de mole´cules
diatomiques, elle a en particulier e´te´ utilise´e lors de l’e´tude de la formation de la mole´cule
primordiale LiH [111, 112]. Cette me´thode peut aussi eˆtre utilise´e pour des syste`mes plus
complexes impliquant la formation d’espe`ces polyatomiques. En effet, applique´e a` l’e´tude
du processus d’association radiative : CH+3 +H2 → CH
+
5 + hν [113], elle a donne´ un
accord tre`s satisfaisant entre les re´sultats the´oriques et les valeurs expe´rimentales [114].
III.5.3 Calculs d’association radiative selon d1
III.5.3.1 Approche semi-classique
Etudier la re´action d’association radiative selon la distance d1 revient a` e´tudier le pro-
cessus :









Figure III.13 – De´finition de la distance d1 au sein du complexe [HeH3]
+
Comme nous l’avons vu, cette approche ne permet qu’un traitement mono-dimensionnel
et revient donc a` traiter le syste`me comme une pseudo-diatomique, avec d’un coˆte´ He
et de l’autre H+3 , fragment qui sera alors conside´re´ comme un pseudo-atome.
La courbe de potentiel utilise´e pour re´aliser le calculs des constantes de vitesse a
e´te´ calcule´e dans la partie III.4.4 au niveau CASPT2/ANO-L-VQZP (cf. III.14).
La puits de potentiel de cette courbe est tre`s peu profond (e´nergie de dissociation,
De ≃ 1, 1 kcal.mol
−1). Le calcul (programme Level 7 [115]) re´ve`le en effet l’existence de
4 niveaux vibrationnels seulement (v = 0→ 3) et un maximum de 11 niveaux rotation-













Figure III.14 – Surface de potentiel relaxe´e calcule´e en fonction de la coordonne´e
re´actionnelle d1.
Les valeurs obtenues lors du calcul des constantes de vitesses sont donne´es dans le
tableau III.5 pour des tempe´ratures allant de 10 K a` 10 000 K.
Ces valeurs sont tre`s faibles, allant de 10−26 cm3 s−1 a` 10 K jusqu’a` 10−24 cm3 s−1 a`
10 000 K. Pourtant avant de conclure de´finitivement quant a` l’efficacite´ de ce processus
ou non, le calcul a e´galement e´te´ re´alise´ au niveau quantique.
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Tableau III.5 – Constantes d’association radiative du syste`me [HeH3]
+ (g=1) selon la
coordonne´e d1 : calcul semi-classique.
III.5.3.2 Calculs quantiques
Les calculs d’association radiative quantiques ont e´te´ re´alise´s en conside´rant la distance
d1 comme coordonne´e re´actionnelle. Les valeurs obtenues pour la constante de vitesse ont
e´te´ calcule´es au moyen d’un programme de re´solution de l’e´quation de Schro¨dinger a` une
dimension par la me´thode Numerov. Re´pertorie´es dans le tableau III.6, elles montrent
que les re´sultats sont en accord avec ceux obtenus graˆce a` l’approche semi-classique,
en donnant toutefois des valeurs plus e´leve´es de la constante de vitesse. Bien que l’ap-
proche semi-classique donne de bons re´sultats, elle reste tre`s simplifie´e puisqu’elle ne
tient compte que des niveaux ro-vibrationnels lie´s. Par la suite nous privile´girons donc
l’approche quantique.
En plus du calcul de la constante de vitesse, il est inte´ressant de regarder l’e´volution de
la section efficace (figure III.15) en fonction de l’e´nergie. Ceci permet de montrer que
la section efficace voit sa valeur diminuer lorsque l’e´nergie de collision augmente. Il faut
donc se placer a` une valeur d’e´nergie de collision tre`s faible, de l’ordre du meV, pour
avoir une valeur maximum de la section efficace et donc de la constante de vitesse.
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Tableau III.6 – Constantes d’association radiative du syste`me [HeH3]
+ (g=1) selon la























Figure III.15 – Section efficace pour la coordonne´e re´actionnelle d1 : calcul quantique.
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En conclusion, les valeurs de section efficace ainsi que celles des constantes de vitesse
sont tre`s faibles, ce qui s’explique par le petit nombre de niveaux vibrationnels pre´sents
dans le puits permettant la de´sexcitation du complexe. A` titre de comparaison il est
inte´ressant de regarder les valeurs obtenues dans le cas du syste`me LiH [111, 112, 116]
(syste`me souvent e´tudie´ en raison de son importance en chimie primordiale) qui sont de
l’ordre 3×10−20 cm3 s−1 a` 10−21 cm3 s−1 pour des tempe´ratures allant de 50 K a` 5000 K
et qui sont juge´es tre`s faibles. En particulier, l’e´tude [116] obtient, dans le cas du syste`me
BeH, des valeurs allant de 6, 8 × 10−20 cm3 s−1 a` 400 K jusqu’a` 1, 5 × 10−20 cm3 s−1 a`
10 000 K et conclut que ce processus est peu favorable. Nos grandeurs e´tant largement
infe´rieures aux valeurs obtenues par ces e´tudes, cela laisse penser que le processus :
He + H+3 → [HeH3]
+ + hν
ne sera que peu efficace et donc peu favorable.
III.5.4 Calculs d’association radiative selon d2
Le syste`me peut eˆtre envisage´ d’un autre point de vue, en ne conside´rant plus la distance
d1 mais la distance d2 (figure III.16), ce qui revient a` e´tudier la re´action d’association
radiative suivante :
HeH+ +H2 → [HeH3]
+∗ → [HeH3]
+ + hν





Figure III.16 – De´finition de la distance d2 au sein du complexe [HeH3]
+
Lorsque l’on regarde la surface de potentiel associe´e (en violet clair sur la fi-
gure III.18, cette courbe e´tant celle pre´sente´e dans la partie III.4.4 et calcule´e au niveau
CASPT2/ANO-L-VQZP), on observe une courbure dans la partie re´pulsive qui indique
qu’il n’y a pas de re´pulsion des noyaux contrairement a` ce qui e´te´ observe´ dans le cas
de d1. En effet, faire varier la distance d1 et donc rapprocher l’he´lium de l’hydroge`ne
entraˆıne une re´pulsion de leurs noyaux. Ceci ne se produit pas ici puisque, lorsque la dis-
tance d2 est re´duite, l’hydroge`ne du fragment HeH vient se placer entre les deux noyaux
de H2.
Une e´tude mene´e par Bacchus et al. [117] dans le cas de l’eau (avec les fragments O et
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H2) ou` apparaissait le meˆme proble`me a montre´ que conside´rer ou non le double puits
ne change pas les re´sultats. Dans notre cas, la seule diffe´rence avec cette e´tude re´side
dans le fait que le double puits ne sera pas syme´trique puisque les atomes pre´sents He et
H sont diffe´rents (cf. figure III.17). Il a donc e´te´ de´cide´ d’adopter la meˆme de´marche et
de ne pas prendre le double puits en conside´ration. Par ailleurs, l’approche e´tant mono-












Figure III.17 – Evolution du syste`me au cours de la variation de la distance d2. On
voit ici qu’il n’y a pas de re´pulsion nucle´aire, l’hydroge`ne lie´ a` l’he´lium venant se placer
entre la liaison H2. Pour une variation importante de d2 (forme de droite), ce n’est plus
H qui vient se placer vers le centre de la liaison mais He. L’interaction e´tant diffe´rente
entre la forme de gauche et celle de droite, cela explique la forme asyme´trique que devrait















Figure III.18 – Surface d’e´nergie potentielle relaxe´e calcule´e selon la distance d2
repre´sente´e en trait plein et en violet. La courbe extrapole´e a` courtes valeurs de d2
est repre´sente´e en violet plus fonce´ et en pointille´s.
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L’e´tude de cette courbe au moyen du programme Level 7 nous apprend que le puits de
potentiel est beaucoup plus profond que dans le cas pre´ce´dent (e´nergie de dissociation
De d’environ 60 kcal.mol
−1): il y a en effet 28 niveaux vibrationnels (v = 0→ 27) avec
un maximum de 39 niveaux rotationnels obtenu pour le niveau v=0.
Les valeurs des constantes de vitesses ont e´te´ calcule´es au niveau quantique et sont
pre´sente´es dans le tableau III.7.



















Tableau III.7 – Constantes d’association radiative pour [HeH3]
+ (g=1) selon la coor-
donne´e d2 obtenues par un calcul quantique.
Dans ce cas comme dans le cas pre´ce´dent, les constantes de vitesse obtenues sont tre`s
faibles et on ne s’attend donc pas a` ce que ce processus soit efficace pour pie`ger l’he´lium
au sein du complexe [HeH3]
+.
82
III.6. DE´TECTION D’HEH+ DANS UNE COQUILLE D’H2
III.6 De´tection d’HeH+ dans une coquille d’H2
Pour qu’HeH+ puisse eˆtre observe´, il semble donc ne´cessaire de trouver une zone de
l’espace ne contenant ni H2 ni H, puisque l’un comme l’autre sont susceptibles de le
de´truire. Une telle re´gion propice pourrait exister au centre de la ne´buleuse plane´taire
NGC 7027 (figure III.19).
Figure III.19 – Ne´buleuse plane´taire NGC 7027. c© Hubble Legacy Archive, ESA,
NASA.
En effet, une e´tude datant de 2002 et mene´e par Cox, Huggins, Maillard et al. [118]
re´ve`le l’existence de deux coquilles concentriques au centre de cette ne´buleuse (cf.
figure III.20).
La premie`re coquille entourant l’e´toile centrale correspond a` un maximum d’abondance
de l’atome d’hydroge`ne neutre H alors que la seconde coquille correspond a` un
maximum d’abondance de dihydroge`ne mole´culaire H2. Entre les deux coquilles se
situerait une zone appauvrie en H et quasi exempte de H2, mais contenant des ions
dont potentiellement HeH+ qui pourrait alors y survivre puisqu’il ne serait plus oppose´
a` ses deux destructeurs principaux H et H2 (cf. figure III.21).
La pre´sence de ces deux coquilles est une caracte´ristique des ne´buleuses plane´taires
jeunes, ce qui est le cas de NGC 7027. En vieillissant, la ne´buleuse s’agrandit et l’e´toile
en son centre e´met des jets qui viennent progressivement de´truire les coquilles et la
matie`re qui y est pre´sente. Les cavite´s cre´e´es par ces jets sont de´ja` nettement visibles
sur la figure III.20.
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Figure III.20 – Coquilles se trouvant au centre de la ne´buleuse plane´taire NGC 7027.
La coquille de droite est une coquille constitue´e d’hydroge`ne neutre, celle de gauche est,











Figure III.21 – NGC 7027 : sche´matisation des coquilles concentriques entourant
l’e´toile centrale et des re´gions qu’elles de´limitent.
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Ces observations, i.e. la position de ces coquilles par rapport a` l’e´toile, ont bien e´te´
reproduites par des calculs de type PDR, mais ces mode`les ne tenaient pas compte de
l’he´lium. Un nouveau mode`le de ce type introduisant l’he´lium est donc ne´cessaire dans
le but de de´terminer la distribution et l’abondance radiale d’HeH+. La co¨ıncidence
ou non des distributions radiales de HeH+ et de ses destructeurs nous renseignerait
sur la possibilite´ effective ou non de de´tection de l’ion. En effet la co¨ıncidence de la
distribution d’un destructeur H ou H2 et de celle d’HeH
+ signifierait que les distances
ou` leur abondance est maximum, en partant du centre de l’e´toile, sont identiques et
donc que HeH+ serait de´truit. Une telle mode´lisation est aussi ne´cessaire pour pouvoir
justifier la demande de temps d’observation sur les te´lescopes dans la mesure ou` le
re´sultat serait positif.
Apre`s avoir e´tudie´ les raisons qui rendent la de´tection du compose´ HeH+ si difficile et
avoir conside´re´ les perspectives possibles d’observations, nous allons maintenant e´tudier




Etude du compose´ CHe2+
Dans la partie pre´ce´dente nous avons vu les proble´matiques lie´es a` l’observation de
l’he´lium mole´culaire sous la forme d’HeH+ ainsi que sous la forme du complexe qu’il
est susceptible de former avec H+3 . Apre`s avoir e´tudie´ les possibilite´s d’association de
l’he´lium au sein d’un compose´ charge´ positivement, nous l’envisageons maintenant au
sein d’un compose´ doublement charge´ CHe2+ puisque, compte tenu des abondances
respectives des e´le´ments dans l’espace, le carbone semble eˆtre un candidat raisonnable.
Des e´tudes de ce compose´ mene´es par Frenking et al. au niveau MP4 pour de´terminer
la surface de potentiel de l’e´tat fondamental et de quelques e´tats excite´s de basses
e´nergies [67, 119–121] montrent que l’e´tat fondamental est thermodynamiquement stable
par 0,72 eV vis-a`-vis de se´paration en He (1S) + C2+ (1S) et qu’il est aussi beaucoup
plus bas en e´nergie que les e´tats excite´s calcule´s. Ceci justifie l’utilisation d’une me´thode
corre´le´e mono-de´terminantale pour de´crire ce syste`me : nous utiliserons donc par la suite
l’approche Coupled Cluster.
IV.1 Structure du compose´
L’e´tude de CHe2+ requiert en premier lieu la de´termination de la voie de formation la




Les potentiels d’ionisation re´pertorie´s dans le tableau IV.1 nous indiquent qu’avec une
e´nergie de 23,38 eV l’association de C2+ et de l’he´lium est celle reque´rant le moins
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d’e´nergie. C’est donc la re´action impliquant ces deux fragments que nous avons choisie
d’e´tudier.




Tableau IV.1 – Potentiels d’ionisation du carbone et de l’he´lium.
Comme nous l’avons de´ja` e´voque´, les cations doublement charge´s devraient permettre
une attraction suffisante des e´lectrons de l’he´lium pour pouvoir cre´er une liaison forte.
Cet argument vient donc s’ajouter a` l’argument e´nerge´tique pour justifier le choix de
cette re´action d’association.
La me´thode Coupled Cluster e´tant la meilleure approche mono-de´terminentale pour
de´crire les proble`mes de ce type, nous avons re´alise´ une comparaison entre deux de ses
variantes : la me´thode CCSD et la me´thode CCSD(T). La base utilise´e est de type cc-
pVQZ et les calculs ont e´te´ re´alise´s avec le programme Gaussian [122]. Une e´tude de
la structure de CH+ a e´galement e´te´ re´alise´e dans le but de comparer la structure de
CHe2+ dans la mesure ou` H+ est isoe´lectronique de He2+.
Les re´sultats obtenus sont regroupe´s dans le tableau IV.2.
CCSD CCSD(T)
CHe2+ E (ua) -39,41441 -39,41619
d C−H (A˚) 1,554 1,547
CH+ E (ua) -38,02773 -38,03008
d C−H (A˚) 1,129 1,130
Tableau IV.2 – Tableau re´capitulatif des e´nergies et distances C-H obtenues par la
me´thode CCSD et la me´thode CCSD(T) pour les mole´cules CHe2+ et CH+.
Les syste`mes CHe2+ et CH+ montrent des distances inter-nucle´aires relativement
diffe´rentes : on observe en effet un allongement de la liaison entre CHe2+ et CH+. Pour
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ce qui est des ge´ome´tries les longueurs de liaison obtenues par les deux me´thodes CCSD
et CCSD(T) sont tre`s proches, la diffe´rence n’intervenant que sur la troisie`me de´cimale
dans le cas de CHe2+.
IV.2 Etude de la surface de potentiel
La surface de potentiel de la re´action CHe2+ → C2+ + He a e´te´ e´tudie´e aux niveaux
CCSD et CCSD(T) en utilisant une base cc-pVQZ. Le scan de cette surface a e´te´ re´alise´
pour une distance C-He variant de 0,70 A˚ a` 5,0 A˚, toujours dans le but de de´crire le














Figure IV.1 – Surface de potentiel de la re´action CHe2+ → C2+ +He. La surface de
potentiel obtenue par un calcul CCSD(T) est repre´sente´e en trait plein violet et la surface
obtenue par un calcul CCSD est repre´sente´e en pointille´s violet plus fonce´s.
Les courbes obtenues a` l’aide des deux me´thodes sont strictement superposables. La
contribution de l’ope´rateur a` 3 excitations est donc ne´gligeable.
IV.3 Calculs d’association radiative
Comme dans la partie pre´ce´dente, un calcul d’association radiative a e´te´ re´alise´ en vue
d’e´tudier la re´action :
C2+ +He→ CHe2+∗ → CHe2+ + hν
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Les constantes de vitesse k(T) ont e´te´ calcule´es au niveau quantique a` partir de la surface
de potentiel obtenue au niveau CCSD et sont re´sume´es dans le tableau IV.3 pour des
tempe´ratures variant de 10 a` 10 000 K. Dans ce cas, il y a 20 niveaux vibrationnels
(v = 0→ v = 19) avec un maximum de 56 niveaux rotationnels pour v=0 pour CHe2+
dans son e´tat fondamental.
Les valeurs obtenues sont a` nouveau tre`s faibles et dans ce cas non plus on ne s’attend
donc pas a` ce que ce processus soit efficace pour former le compose´ CHe2+.























Il semble donc difficile de pouvoir observer l’he´lium au sein d’un compose´ mole´culaire,
que ce soit sous la forme d’HeH+, de CHe2+ ou encore meˆme de [HeH3]
+ au sein du MIS.
En effet, dans le cas d’HeH+, la re´action de destruction par H2 se re´ve`le eˆtre un
me´canisme efficace conduisant a` la dissociation en deux fragments He et H+3 . Cette
re´action de destruction passe par la formation du complexe [HeH3]
+ que nous avons
essaye´ de former par association radiative entre He et H+3 , les produits de dissociation
de la re´action de destruction, ou en associant les re´actifs HeH+ et H2. Au vu des
re´sultats, il a e´te´ conclu que ces deux re´actions d’association e´taient tre`s peu favorables.
Ainsi pour ce qui est d’HeH+ et du complexe [HeH3]
+ il semble peu probable de les
observer dans le milieu interstellaire.
Pour ce qui est de CHe2+, les chances d’observation semblent compromises, elles aussi,
l’association radiative des compose´s C2+ et He ne paraissant que tre`s peu efficace.
Il reste pourtant un espoir d’observer HeH+ au centre de jeunes ne´buleuses plane´taires
telles que NGC 7027 au sein desquelles se trouvent des coquilles concentriques forme´es
d’hydroge`ne et d’H2 entre lesquelles l’ion pourrait survivre. Il ne manque donc plus, pour
achever cette e´tude, que la re´alisation de calculs PDR incluant l’he´lium, ce qui permet-
trait de re´pondre plus pre´cise´ment quant a` la possibilite´ de sa de´tection au sein d’un tel
environnement. D’un point de vue pratique, ces re´sultats permettraient d’appuyer des





Etude de la possible variation de




fondamentales : La possible
variation de la constante de
structure fine
V.1 Des constantes variables ?
La physique est en perpe´tuelle queˆte d’unification et d’universalite´ : quoi de mieux que
l’e´tude des constantes, bases de toutes les the´ories physiques, pour y parvenir ?
V.1.1 Constantes et lois de la physique
Une loi physique est un ensemble de variables et de constantes permettant d’expliciter
un phe´nome`ne observe´. Les variables qui interviennent sont caracte´ristiques du syste`me
e´tudie´ et les constantes, qui rendent comparables des grandeurs de dimension diffe´rente,
permettent la mise en relation de ces variables. Elles font ainsi le lien entre les concepts
ou les unifient comme c’est le cas par exemple pour la vitesse de la lumie`re c qui lie
l’espace et le temps.
La liste des constantes connues a` une pe´riode donne´e est repre´sentative des lois connues
de cette e´poque : tout changement majeur de la physique entraine son e´volution.
En 1983, S. Weinberg [123] propose de re´duire cette liste et de ne garder que les
constantes conside´re´es comme ≪ fondamentales ≫ i.e. celles qu’il n’est possible d’ex-
primer en fonction d’aucune(s) autres(s) et que l’on ne peut donc obtenir que par la
mesure. Selon cette de´finition, il n’y a alors que deux alternatives : soit une constante
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est fondamentale et sa valeur ne peut alors eˆtre obtenue que par la mesure, soit elle ne
l’est pas et il existe alors une the´orie plus fondamentale en mesure de de´terminer sa
valeur. Ainsi, l’acce´le´ration de la pesanteur, g, issue de la the´orie de la chute des corps
de Galile´e peut eˆtre de´crite par la the´orie plus ge´ne´rale de la gravitation de Newton
graˆce a` la constante de gravitation G, a` la masse et au rayon de la Terre et a` la latitude
du syste`me e´tudie´.
Avec une liste ne recensant que les constantes fondamentales, l’accent est donc mis sur
ce que l’on ignore et qu’il reste a` expliquer.
Une telle liste n’est pas absolue puisqu’elle de´pend aussi du type d’utilisation qu’on
lui destine : en effet, selon le domaine e´tudie´ (thermodynamique, e´lectromagne´tisme,
etc.) elle ne sera pas la meˆme. Nous donnons ici une liste non-exhaustive de quelques
constantes utilise´es en physique et en chimie telles qu’elles sont tabule´es par le CODATA
(Committee On DATA for science and technology) datant de 2010 (cf. tableau V.1).
En 1979, une autre classification des constantes, en fonction de leur ge´ne´ralite´, avait
e´te´ propose´ par J-M Le´vy-Leblond [124]. Chaque constante est affecte´e a` une cate´gorie
parmi les 3 qu’il spe´cifie et qui, selon un ordre de ge´ne´ralite´ croissante, sont de´finies de
la manie`re suivante :
A. Les proprie´te´s d’objets physiques particuliers. Aujourd’hui ces objets phy-
siques sont les constituants fondamentaux de la matie`re ; par exemple les
masses des particules e´le´mentaires, leur moments magne´tiques, etc ;
B. Les caracte´ristiques de classes de phe´nome`nes physiques : aujourd’hui,
il s’agit principalement des constantes de couplage des diverses interactions
fondamentales (nucle´aires, forte et faible, e´lectromagne´tique et gravitation-
nelle), qui, dans l’e´tat actuel de notre connaissance, fournissent une partition
claire des phe´nome`nes physiques en classes disjointes ;
C. Les constantes universelles, c’est-a`-dire des constantes entrant dans les
lois physiques universelles, qui caracte´risent les cadres the´oriques les plus
ge´ne´raux ; la constante de Plank h est un exemple typique.
En 2005, J-P Uzan ajoute une dernie`re cate´gorie [125] :
D. Les constantes de re´fe´rence, dont la valeur nume´rique a e´te´ fixe´e par
de´cret et qui entrent dans la de´finition de nos syste`mes d’unite´s.
Comme nous l’avons de´ja` signale´, ce classement n’est pas fixe mais est sujet a` e´volution
puisqu’un nouveau progre`s dans le domaine de la physique, se traduisant par l’apparition
d’une nouvelle loi plus ge´ne´rale ou plus synthe´tique, peut entraˆıner un changement de
statut d’une ou plusieurs constantes, comme ce fut le cas pour g.
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Constante Notation Valeur Unite´ Incertitude
Vitesse de la lumie`re dans le vide c 299 792 458 m.s−1 Exact
Constante magne´tique µ0 4π × 10
−7 N.A−2 Exact
Constante e´lectrique ǫ0 8.854 187 817 ... × 10
−12 F.m−1 Exact
Constante de Newton G 6.673 84(80) × 10−11 m3.kg−1.s−2 1.2 × 10−4
Constante de Plank h 6.626 069 57(29) × 10−34 J.s 4.4 × 10−8
Constante de Plank re´duite ~ 1.054 571 726(47) × 10−34 J.s 4.4 × 10−8
Constante de Boltzmann k 1.380 6488(13) × 10−23 J.K−1 9.1 × 10−7
Nombre d’Avogadro NA 6.022 141 29(27) × 10
23 mol−1 4.4 × 10−8
Constante de structure fine α 7.297 352 5698(24) × 10−3 3.2 × 10−10
Inverse de la constante de structure fine α−1 137.035 999 074(44) 3.2 × 10−10
Charge e´lementaire e 1.602 176 565(35) × 10−19 C 2.2 × 10−8
Constante de Rydberg R∞ 10 973 731.568 539(55) m
−1 5.0 × 10−12
Masse de l’e´lectron me 9.109 382 91(40) × 10
−31 kg 4.4 × 10−8
Masse du proton mp 1.672 621 777(74) × 10
−27 kg 4.4 × 10−8
Constante de Faraday F 96 485.3365(21) C.mol−1 2.2 × 10−8
Constante des gaz parfaits R 8.314 4621(75) J.mol−1.K−1 9.1 × 10−7
Tableau V.1 – Liste abre´ge´e de quelques constantes fondamentales de la physique et
de la chimie dont les valeurs sont donne´es par le CODATA Recommended Values of the
Fundamental Physical Constants, P. J. Mohr & B. N. Taylor, 2010.
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Il existe donc diffe´rents types d’e´volution qui selon J-P Uzan sont les suivants :
Apparition : une constante apparaˆıt, ce qui s’accompagne souvent de la
de´couverte d’une nouvelle loi de la physique (la constante de Plank h est par
exemple apparue en 1900) ;
Progression : une constante peut changer de cate´gorie et e´voluer vers une
cate´gorie plus universelle (comme par exemple la charge de l’e´lectron aussi ap-
pelle´e charge e´lementaire qui se trouve eˆtre plus que la simple charge de l’e´lectron
puisque la charge de toutes les particules libres se trouvent en eˆtre un multiple) ;
Re´trogradation : une constante peut s’ave´rer eˆtre moins universelle qu’elle sem-
blait l’eˆtre et peut donc se voir re´trograde´e vers une cate´gorie moins ge´ne´rale ;
Transmutation : une constante peut eˆtre remplace´e par une autre plus ge´ne´rale ;
Disparition : une constante peut eˆtre amene´e a` ≪ disparaˆıtre ≫ et cela pour
plusieurs raisons :
Fusion : deux constantes apparaissant dans une loi ante´rieure peuvent fu-
sionner lorsqu’une the´orie plus ge´ne´rale les englobant est e´nnonce´e ;
Explication : une constante peut-eˆtre exprime´e en fonction d’autres
constantes ;
Acce`s au statut de variable : cela n’est encore jamais arrive´ mais il fau-
drait dans ce cas trouver une e´quation d’e´volution de cette nouvelle constante
dynamique ;
Acce`s au statut de facteur de conversion : deux grandeurs conside´re´es
comme distinctes peuvent se re´ve´ler n’eˆtre en fait qu’un seul et meˆme
phe´nome`ne, ce qui rele`gue alors la constante qui les relie au rang de simple
facteur de conversion (comme ce fut le cas par exemple de la chaleur et du tra-
vail, lorsque l’on se rendit compte que ces deux grandeurs n’en repre´sentaient
qu’une. La constante de Joule les reliant n’eut alors plus de signification phy-
sique).
A` ce jour, seules les constantes c, G et h : vitesse de la lumie`re, constante gravitationnelle
et constante de Plank, occupent la cate´gorie la plus universelle i.e. la cate´gorie C. La
vitesse de la lumie`re est aussi pour le moment la seule qui fasse partie de la cate´gorie D et
permet de de´finir le me`tre. Nous de´taillerons ce point plus en de´tails dans la partie V.1.2.
Le roˆle au sein des the´ories physique de ces trois constantes c, G et h, conside´re´es comme
les plus fondamentales, peut eˆtre sche´matise´ graˆce a` un ≪ cube des the´ories≫ (figure V.1).
Comme son nom l’indique, chaque sommet de ce cube repre´sente une the´orie et chacun
des trois axes une constante : h, 1/c et G.
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Figure V.1 – Cube des the´ories
Les axes permettent l’intervention ou non d’une constante au sein d’une the´orie, ce
qui correspond alors respectivement a` une valeur ≪ non-nulle ≫ ou ≪ nulle ≫ de cette
constante suivant l’un ou plusieurs de ces axes. Ainsi lorsque G est nulle, aucun effet
gravitationnel n’est pris en compte et lorsque h est nulle le comportement quantique de
la lumie`re et de la matie`re n’est pas pris en compte. Certaines the´ories comme celles de
la relativite´ ge´ne´rale, de l’e´lectrodynamique quantique et de la gravitation quantique
newtonienne font intervenir deux constantes. Les deux premie`res sont bien fonde´es de
manie`re the´orique et expe´rimentale, alors que la dernie`re n’existe pas encore : il n’y a
pour le moment aucune the´orie non-relativiste qui prenne en compte a` la fois G et h.
A l’instar de la gravitation newtonienne, la the´orie du tout n’existe pas non plus mais
demeure le but ultime qui permettrait une description a` la fois quantique et relativiste
de la gravitation.
En plus de se trouver au cœur des the´ories physiques les constantes jouent un autre roˆle
important puisqu’elle interviennent dans la de´finition des domaines de validite´ de ces
the´ories. C’est le cas par exemple pour la vitesse de la lumie`re : nous savons qu’aucune
vitesse ne peut lui eˆtre supe´rieure, elle constitue donc une limite et une contrainte.
Enfin avec la dernie`re cate´gorie, D, apparaˆıt un autre roˆle important des constantes :
leur implication au sein de syste`mes d’unite´s, meˆme si la vitesse de la lumie`re est la seule
qui soit concerne´e pour le moment.
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Nous allons donc voir maintenant l’importance des syste`mes d’unite´ et l’interde´pendance
qui peut exister.
V.1.2 Constantes et syste`me d’unite´s
Par de´finition, une constante se doit d’avoir une valeur immuable. Cette valeur de´pend
cependant du syste`me d’unite´s choisi et il est donc ne´cessaire de le pre´ciser. Les syste`mes
d’unite´s ont ainsi une importance capitale.
Comme pour les lois de la physique, l’histoire des syste`mes d’unite´s a e´te´ marque´e par
un de´sir d’universalite´. L’Homme commenc¸a d’abord a` se re´fe´rer a` son propre corps
et en particulier a` celui de personnes ce´le`bres (roi ou he´ros) pour cre´er les premiers
syste`mes d’unite´s base´s par exemple sur la coude´e, le pouce ou le pied. Mais cette vision
anthropomorphique posait proble`me dans la mesure ou` chaque pays et meˆme chaque
re´gion utilisait son propre syste`me de mesures choisi historiquement et ses propres
e´talons de re´fe´rence. En 1789, sur le territoire franc¸ais, il existait plus de 800 unite´s
diffe´rentes.
Ce n’est qu’apre`s la Re´volution, dans un but d’universalite´ et d’e´quite´, que nait la
premie`re unification des poids et mesures, adopte´e par l’Assemble´e en 1790. Ce jour la`,
la Terre devient la re´fe´rence : le me`tre est de´fini comme le dix millionie`me du quart de
me´ridien terrestre et le kilogramme y est de´fini comme e´tant la quantite´ d’eau distille´e
contenue dans un cube de 10 cm de coˆte´ sous certaines conditions de tempe´rature et de
pression.
Ce n’est qu’en Juillet 1837, qu’une loi imposant l’utilisation du syste`me me´trique fut
vote´e. En 1875, la ≪ Convention du me`tre ≫, signe´e par 17 pays, entraˆına la cre´ation
du BIPM : le Bureau Internatinal des Poids et Mesure, fonde´ dans le but d’unifier
mondialement les mesures physique et de pre´server les e´talons, a` savoir : une re`gle
e´talon pour le me`tre et un cylindre e´talon pour le kilogramme, conserve´s a` l’e´poque (et
encore de nos jours) au Pavillon de Se`vres.
Pourtant ces e´talons ne repre´sentaient toujours pas un moyen universel et fiable de
se re´fe´rer a` un syste`me d’unite´s en raison des variations possibles dues a` la chaleur
(dilatation) ou a` l’usure ou encore a` l’obligation de devoir se de´placer pour cre´er des
e´talons secondaires. Il faut aussi ajouter a` cela les proble`mes anthropocentriques puisque
ces e´talons ne pouvaient eˆtre communique´s au-dela` de la Terre.
L’ide´e vint ensuite a` Maxwell d’utiliser l’atome comme re´fe´rence universelle mais il fallut
attendre 1960 pour que le BIPM exauce son souhait et de´finisse le me`tre de la manie`re
suivante :
100
V.1. DES CONSTANTES VARIABLES ?
Le me`tre est la longueur e´gale a` 1 650 763,76 longueurs d’onde dans le vide
de la radiation correspondant a` la transition entre les deux niveaux 2p10 et
5d5 de l’atome de krypton-86.
Puis, en 1983, apre`s que le BIPM eut fixe´ par de´cret la valeur de la vitesse de la lumie`re
et eut de´fini la seconde, la de´finition du me`tre devint :
Le me`tre est la longueur du trajet parcouru dans le vide par la lumie`re pendant
une dure´e de 1/299 792 458 de seconde.
Les constantes sont donc pre´sentes a` tous les stades de la de´finition d’une the´orie phy-
sique : elles interviennent directement au sein de la the´orie, permettent d’en de´finir le
domaine de validite´ et enfin, pour certaines d’entre elles, interviennent meˆme lors de
l’expression de la valeur du re´sultat puisqu’elles peuvent intervenir dans la de´finition
des syste`mes d’unite´s. Leur importance est capitale et nous voyons donc pourquoi il
est si important de tester leur constance et de savoir lesquelles d’entre elles pourraient
varier et quels en seraient les effets. Plus que leur constance, c’est en re´alite´ leur non
constance qui est attendue par nombre de physiciens, qui la voit comme un atout majeur
ouvrant la voie vers une nouvelle physique permettant de de´crire le plus grand nombre
de phe´nome`nes avec le minimum de lois : cette the´orie du tout permettrait de de´crire
l’ensemble de la physique.
V.1.3 L’ide´e de constantes variables
L’inte´reˆt porte´ a` la variation des constantes date d’environ 80 ans et Dirac fut le premier
a` l’envisager. En queˆte d’une ≪ the´orie fondamentale ≫ englobant la microphysique et
la description de l’Univers, il s’interrogea sur la valeur des constantes fondamentales.
Dans l’optique de trouver une loi capable de les unifier, il entreprit de les combiner
alge´briquement selon son ≪ Hypothe`se des grands nombres ≫ [126]. Il trouva que le
rapport de l’intensite´ de la force e´lectrique et de la force gravitationnelle avait une valeur
e´gale a` 1039, valeur que l’on retrouve lors de la comparaison de deux autres grandeurs :
l’aˆge de l’Univers et la pe´riode de l’orbite de l’e´lectron autour du proton. La` ou` nous
ne voyons aujourd’hui qu’une co¨ıncidence, Dirac vit un indice indiquant la voie vers une
nouvelle loi et en de´duisit que ces deux rapports devaient toujours eˆtre e´gaux. Ainsi
puisque l’aˆge de l’Univers augmente, les constantes pre´sentes dans ces rapports doivent
varier et il tint plus pre´cise´ment la constante de gravitation pour responsable.
V.1.4 Le cas particulier de la constante de structure fine
L’ide´e de constantes variables fit son chemin mais aucune ne semblait avoir varie´, la
majorite´ d’entre elles e´tant mesure´es depuis plus d’un sie`cle en laboratoire. Pourtant
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en 1999, J. Webb, apre`s avoir analyse´ la lumie`re provenant de quasars, affirma que
l’une d’entre elle, la constance de structure fine, aurait varie´ et aurait e´te´ plus faible
il y a 12 milliards d’anne´es avec une variation 1 de l’ordre de 10−5 [127]. Cette
assertion est d’autant plus surprenante que la constante de structure fine, α, fait
intervenir 3 constantes fondamentales dans son expression en plus d’eˆtre la constante la
mieux de´termine´e expe´rimentalement (cf tableaux 20 et 25 de la revue [128] pour un
re´capitulatif des diffe´rents moyens d’obtenir la valeur d’α) : sa valeur est connue avec





ou sous sa forme approche´e :
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En re´alite´, plus qu’une constante, α est un parame`tre, i.e. un rapport de grandeurs





avec : e : la charge e´le´mentaire
ǫ0 : la permittivite´ du vide
h : la constante de Plank
c : la vitesse de la lumie`re
Ce parame`tre fait donc intervenir dans son expression 3 constantes fondamentales,
c, e et h, mesure´es inde´pendamment. Pourtant il est possible d’obtenir sa valeur
directement graˆce a` la the´orie de l’e´lectrodynamique quantique [129] (QED : Quantum
Electrodynamics) 2 au moyen de l’effet Hall quantique ou de l’anomalie du moment
1. La variation est de´finie de la manie`re suivante ∆α = α − α0, ou` α0 repre´sente la valeur de la
constante de structure fine actuelle et α est une possible valeur diffe´rente de cette meˆme constante.
2. Cette the´orie permet de combiner deux interactions fondamentales parmi les quatre existantes : la
force faible et la force e´lectromagne´tique.
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magne´tique de l’e´lectron (facteur de Lande´ g) [130, 131].
α fut propose´e par un physicien allemand, A. Sommerfeld, en 1916, pendant qu’il
perfectionnait la the´orie de l’atome de Bohr. Ce parame`tre permet de mesurer les
e´carts relativistes entre les raies spectrales atomiques et e´tait alors de´fini comme le
rapport entre la vitesse de l’e´lectron sur la premie`re orbite circulaire de l’atome de Bohr
relativiste et la vitesse de la lumie`re dans le vide. Cela correspond aussi au rapport
du moment angulaire maximum autorise´ par la relativite´ pour une orbite ferme´e et le
moment angulaire minimum permis par la me´canique quantique.
Avec l’expression que nous lui connnaissons aujourd’hui et par l’interme´diaire du facteur
e2, α exprime l’intensite´ du couplage e´lectromagne´tique entre particules charge´es. Elle
intervient donc directement sur la stabilite´ des atomes et des liaisons chimiques. Elle
caracte´rise aussi les interaction entre la matie`re et la lumie`re, en repre´sentant au sein
de la the´orie QED, la force d’interaction entre les e´lectrons et les photons.
L’e´tude de la variabilite´ des constantes est d’un grand inte´reˆt the´orique pour les raisons
que nous avons de´ja` cite´es mais a aussi e´te´ motive´e par l’apparition de la the´orie des
cordes qui pre´voit cette variabilite´ en allant au-dela` du mode`le standard de la physique
des particules. Ce mode`le d’unification pre´voit en effet une variation de la constante de
structure fine. Les scientifiques se sont donc associe´s, the´oriciens et expe´rimentateurs,
afin de tester la constance de ces constantes et parame`tres avec l’espoir de les voir varier
et d’obtenir un indice menant vers une the´orie plus fondamentale. Ainsi, pour de´tecter
des variations d’α, les scientifiques n’ont employe´ pas moins que l’e´tude d’horloges
atomiques, la physique nucle´aire et la spectroscopie.
Nous allons exposer ces diffe´rentes approches plus en de´tail, en classant les e´ve´nements
permettant de tester α en fonction de l’anciennete´ des phe´nome`nes conside´re´s et donc
en allant vers des redshift de plus en plus e´leve´s.
V.2 Tester les possibles variations d’α
V.2.1 Les horloges atomiques
Un des moyens de tester la constance d’α est l’utilisation d’horloges atomiques qui
servent en tant qu’e´talons du temps actuel. Cette technique permet, en comparant le
comportement a` long terme de plusieurs d’entre elles, de de´duire des mesures de leur
fre´quence des changements ou non de constantes fondamentales telles qu’α.
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Ainsi le de´veloppement d’horloges atomiques de haute pre´cision et utilisant des transi-
tions diffe´rentes permet de tester la variation d’une combinaison de plusieurs constantes
fondamentales dont la constante de structure fine.
Les transitions atomiques de´pendent en effet de plusieurs manie`res des constantes fonda-




2p-1s : ν ∝ cR∞ 2p3/2 − 2p1/2 : ν ∝ cR∞α
2 1s : ∝ cR∞α
2gpµ
avec : R∞ : la constante de Rydberg
gp : le facteur gyromagne´tique du proton
µ : le rapport me/mp
Le principe de fonctionnement d’une horloge atomique est le suivant. Un me´tal choisi
comme re´fe´rence est chauffe´ et vaporise´ pour produire un jet d’atomes. Ces atomes
traversent ensuite une cavite´ dans laquelle une onde e´lectromagne´tique de fre´quence
ν est envoye´e. Cette fre´quence ν est alors ajuste´e de manie`re a` ce que le nombre de
transitions hyperfines soit maximal, cette re´sonance signale alors la fre´quence hyperfine.
Cette e´tape de re´glage e´tant tre`s sensible, elle assure la pre´cision sur la valeur de la
fre´quence hyperfine et il est alors possible de mesurer une dure´e quelconque en comptant
les oscillations de l’onde de fre´quence ν pendant la dure´e conside´re´e.
Tout changement d’α entraˆınerait un changement de la fre´quence de l’horloge. Mais
une variation d’α ne serait pas de´celable avec une seule horloge atomique, c’est donc
pour cela que des comparaisons entre horloges atomiques, construites a` partir d’atomes
diffe´rents, sont re´alise´es. Une variation de la constante de structure fine affecterait de
manie`re diffe´rente les deux e´le´ments composant les deux horloges, ce qui entraˆınerait
un de´calage progressif de leur rythme. Leur fre´quence hyperfine variant, il serait alors
possible d’en de´duire une variation d’α.
Quelques uns des derniers re´sultats expe´rimentaux sont pre´sente´s dans le tableau V.3.
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87Rb 133Cs (−0, 5± 5, 3)× 10−16 [132]
1H 133Cs (−32± 63)× 10−16 [133]
199Hg+ 133Cs (3, 7± 3, 9)× 10−16 [134]
171Yb+ 133Cs (−1, 2± 4, 4)× 10−15 [135]
87Sr+ 133Cs (−1, 2± 4, 4)× 10−15 [136]
27Al+ 199Hg+ (−1, 2± 4, 4)× 10−15 [137]
Tableau V.2 – Re´sume´ des contraintes obtenues a` l’issue de la comparaison de deux
horloges atomiques.
De telles expe´riences ont l’avantage d’eˆtre reproductibles a` volonte´ et peuvent durer des
anne´es. Selon ce type d’e´tudes, α semble tre`s stable sur de courtes dure´es de l’ordre de
quelques anne´es mais qu’en est-il sur des pe´riodes plus longues ? Les horloges atomiques
permettent donc un test pre´cis de la variation de la constante de structure fine, mais la
dure´e sur laquelle cette variation est e´tudie´e reste trop courte.
V.2.2 Le phe´nome`ne d’Oklo
Un autre moyen de tester la constance de la constante de structure fine, est de
s’inte´resser aux re´actions nucle´aires, la force e´lectromagne´tique qui, avec les forces
nucle´aires, permettent la cohe´sion des noyaux, en de´pendant. Un re´acteur nucle´aire
naturel situe´ en Afrique de l’Ouest permet une telle e´tude.
Ce re´acteur naturel est situe´ a` Oklo au Gabon. Cette mine renferme des re´acteurs
nucle´aires fossiles au nombre de 16 qui, il y a environ 1,8 × 109 anne´es (z=0,14) e´taient
le sie`ge de re´actions de fission nucle´aire en chaˆıne auto-entretenues. Ce phe´nome`ne
fut de´couvert par le CEA (Commissariat a` l’Energie Atomique) en 1972 alors qu’il
surveillait les mines d’uranium [138] et avait e´te´ pre´dit de`s 1956 par Kuroda [139].
Dans une mine ≪ normale ≫ le minerai extrait, le yellow cake, appele´ ainsi en raison de
la couleur jaune que lui donne l’uranium oxyde´, n’est utilisable en tant que combustible
qu’apre`s enrichissement. Il contient en effet, une grande majorite´ d’uranium-238 et
ge´ne´ralement 0,711 % d’uranium-235 qui est le compose´ utilise´ lors de la combustion. Ce
taux n’e´tant pas suffisant pour servir de combustible, un enrichissement en uranium-235
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est ne´cessaire pour arriver a` un taux compris entre 3 et 5 % qui permet aux re´acteurs
nucle´aires de fonctionner. Cependant, dans la mine d’Oklo, le taux d’uranium-235 est
infe´rieur au 0,711 % attendu et atteint parfois meˆme des taux aussi faibles que 0,4 %.
Pourquoi ?
Comme nous l’avons de´crit dans le chapitre 1, les e´le´ments se sont forme´s dans les
e´toiles puis ont ensuite e´te´ disperse´s dans le milieu interstellaire pour se retrouver
e´ventuellement sur Terre. L’Uranium ne faisant pas exception, il est issu lui aussi de ce
type de processus. Lorsque la Terre s’est forme´e il y a 4,5 milliard d’anne´es, l’uranium-
235 repre´sentait environ 17 % de la quantite´ totale d’uranium. Avec une demi-vie de
704 millions d’anne´es, il disparaˆıt plus rapidement que l’isotope 238 qui a une demi-vie
de 4,47 milliards d’anne´es. Ceci explique le tre`s faible taux d’uranium-235 pre´sent sur
Terre aujourd’hui : 0,72 %. Or il y a 2 milliards d’anne´es, l’uranium e´tait naturellement
enrichi et l’isotope 235 repre´sentait alors 3,68 % de la quantite´ totale d’uranium. Cette
quantite´ favorable, puisque comprise entre les 3 et 5 % requis pour pouvoir servir
de combustible, ainsi que les conditions propices, ont permis le fonctionnement de ce
re´acteur naturel d’Oklo. L’eau ruisselant dans la mine permit de concentrer l’uranium
sur un large volume. De plus cette eau, contenant de l’oxyge`ne rejete´ par la premie`re vie
unicellulaire capable de photosynthe`se, a oxyde´ l’uranium pre´sent en le rendant soluble
et donc mobile. Ainsi entraˆıne´, l’uranium s’est enfonce´ jusqu’a` une couche imperme´able
ou` il s’est accumule´ et ou` la concentration en uranium-235 (aux alentours de 3 %)
a permis l’enclenchement des re´actions en chaˆıne. L’eau pre´sente a aussi joue´ le roˆle
de mode´rateur, en permettant a` la re´action de s’auto-entretenir. Les neutrons ainsi
ralentis, leur absorption par d’autres noyaux d’uranium-235 s’en est vue facilite´e. Les
re´acteurs ainsi cre´e´s au sein de la mine de´gage`rent sous forme de chaleur une puissance
moyenne de 10 a` 50 kW.
Comment utiliser un tel syste`me pour obtenir une valeur de la variation d’α ? Les terres
rares sont produites en grande quantite´ durant la fission et en particulier les e´le´ments







qui sont maintenant retrouve´s en tre`s faibles quantite´s dans le minerai de ce re´acteur.
Les informations sur les re´actions nucle´aires a` l’e´poque ou` le re´acteur e´tait en fonction-
nement peuvent ainsi eˆtre extraites des abondances isotopiques, ce qui permet ensuite
d’en de´duire les taux de re´action au moment du fonctionnnement. Une des quantite´s cle´
mesure´es est le rapport 14962 Sm/
147
62 Sm des deux isotopes le´gers du samarium. Ce rapport
est normalement de 0,9 % mais est de 0,02 % dans le minerai d’Oklo. La concentration
en samarium-149 au sein de la mine est infe´rieure a` la concentration normale. Les neu-
trons issus de la fission de l’uranium-235 au sein du re´acteur ont pu eˆtre capture´s par
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les atomes de samarium-149 pour produire du samarium-150 [140]:
n + 14962 Sm →
150
62 Sm + γ
Shlyakhter [140] montra que ce phe´nome`ne particulier de capture re´sonante pouvait eˆtre
utilise´ pour placer une contrainte sur la variation temporelle de constantes fondamentales
telles que la constante de structure fine.
Dans son analyse, Shlyakhter [140] attribue le changement de l’e´nergie de re´sonnance a`
une modification de la constante de couplage lie´e a` l’interaction forte. Il finit alors par
conclure que :
|∆α/α| < 1, 8× 10−8
ou` ∆α = α − α0 de manie`re a` ce qu’une valeur ne´gative de la variation corresponde a`
une valeur plus faible d’α dans le passe´.
Le phe´nome`ne d’Oklo donne des valeurs qui sont a` prendre avec pre´caution puisqu’en
effet une meilleure compre´hension de la physique nucle´aire est ne´cessaire. Actuellement,
on conside`re que la variation obtenue est non-significative.
V.2.3 La datation des me´te´orites
Les isotopes a` pe´riode longue α ou β peuvent permettre de de´tecter des variations
des constantes fondamentales sur des temps ge´ologiques allant jusqu’a` l’aˆge du syste`me
solaire : 4,5 milliards d’anne´es, ce qui correpond a` z ∼ 0,43.
Cette me´thode fut propose´e par Wilkinson [141] puis revue par Dyson [142]. Elle a pour
ide´e principale d’extraire la de´pendance en α du taux de de´sinte´gration et d’utiliser des
e´chantillons ge´ologiques pour pouvoir borner cette variation dans le temps. Une variation
de la constante de structure fine dans le passe´ aurait en effet entraˆıne´ une de´croissance
radioactive diffe´rente des noyaux instables.
V.2.3.1 Cas de la de´sinte´gration α







Des calculs [143] ont permis de montrer que certains isotopes tels que Sm, Gd, Dy, Th
ou U sont plus sensibles que d’autres aux variations d’α.
Selon Wilkinson [141], 23892 U serait le plus sensible de tous, il en conclut la contrainte
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suivante sur une pe´riode de 3 - 4 ×109 ans :
|∆α/α| < 8× 10−3
Cette contrainte fut ensuite revue par Dyson [142] qui conclut que sur une pe´riode de 2
×109 anne´es :
|∆α/α| < 4× 10−4
Cependant, l’uranium a une courte dure´e de vie et ne peut donc pas eˆtre utilise´ pour
de´terminer une contrainte sur une pe´riode plus longue, il fut donc sugge´re´ d’utiliser le
samarium-147 [143], ce qui donne :
|∆α/α| ≃< 1× 10−5
V.2.3.2 Cas de la de´sinte´gration β






Dicke [144] montra que les donne´es collecte´es graˆce aux me´thodes de datation au
rubidium-strontium, au potassium-argon ou encore au rhe´nium-osmium pouvaient per-
mettre d’e´valuer la variation d’α.
En effet, un des moyens de ve´rifier la constance d’α est d’e´tudier les concentrations rela-
tives du rhe´nium-187 et de l’osmium-187 qui, d’apre`s Peebles et Dicke [145], seraient le
couple le plus sensible a` de telles variations. Le rhe´nium-187 se transforme en osmium-
187 par radioactivite´ β avec une demi-vie tre`s longue environ e´gale a` 10 fois l’aˆge de
l’univers (une centaine de milliards d’anne´es). Si la constante de structure fine avait pris
une valeur infe´rieure dans le passe´, la force e´lectromagne´tique aurait e´te´ moins intense,
et donc la demi-vie du rhe´nium encore plus longue : il aurait e´te´ un isotope stable. Au
contraire, si la constante de strucure fine avait eu une valeur supe´rieure alors le rhe´nium
se serait de´sinte´gre´ plus facilement et aurait donc eu une demi-vie plus courte. Ainsi,
si l’une ou l’autre de ces situations avait eu lieu cela serait visible en regardant les
concentrations de ces deux e´le´ments dans des roches anciennes. Des mesures ont donc
e´te´ re´alise´es a` la fois sur des roches terrestres et sur des roches provenant de me´te´orites
ferreuses. Les re´sultats montrent que la demi-vie du rhe´nium-187 n’a pas varie´ depuis
la formation du syste`me solaire (4,5 milliards d’anne´es). Selon une analyse mene´e en
suivant l’hypothe`se [143] cela conduit a` la contrainte [146] :
∆α/α < (−8± 16)× 10−7
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sur une dure´e de 5 milliards d’anne´es et donc pour un redshift d’environ 0,2. Pourtant
il est ne´cessaire de prendre ce re´sultat avec pre´caution car il repose sur un grand
nombre d’hypothe`se the´oriques : mode`le semi-empirique du noyau, mode`le de formation
du syste`me solaire . . . En effet l’aˆge des me´te´orites ferreuses n’est pas de´termine´
directement : selon les mode`les de formation du syste`me solaire ce type de me´te´orites
se forme en meˆme temps que les me´te´orites de type angrites a` quelques millions
d’anne´es pre`s. L’aˆge de ces dernie`res est lui obtenu par datation radioactive du couple
plomb-207/plomb-206 dont la demi-vie est tre`s peu sensible a` une variation d’α.
Ainsi selon ces me´thodes, la valeur de la constante de structure fine n’aurait pas varie´
depuis la cre´ation de notre syste`me solaire. Il est donc ne´cessaire de remonter encore
plus loin dans le passe´ pour tester sa constance.
V.2.4 Les spectres de quasars
Pour acce´der aux pale´ospectres les plus anciens il est ne´cessaire d’avoir des sources
de lumie`re lointaines. Comme nous l’avons e´voque´ dans le chapitre 1, les quasars sont
parfaitement en mesure de remplir ce roˆle. Leurs raies d’absorption sont un outil tre`s
efficace pour tester la variation des constantes fondamentales.
En effet, chaque nuage se trouvant sur la ligne de vise´e d’un quasar vient y imprimer ses
propres raies d’absorption. En pratique, lorsque ces spectres d’absorption sont rec¸us,
une premie`re e´tape permet d’attribuer le maximum de raies au spectre d’un meˆme
e´le´ment, en sachant qu’une raie n’est jamais attribue´e seule et qu’elles sont trie´es par
syste`mes de meˆme de´calage spectral, les raies provenant d’un meˆme nuage subissant
toutes le meˆme. A` la suite de cela, le spectre observe´ est compare´ a` celui obtenu en
laboratoire. S’il n’y a qu’une simple dilatation des raies due au redshift, alors on peut
de´duire que seule l’expansion de l’Univers est responsable de ce de´calage. Mais s’il reste
un de´calage n’e´tant pas le fruit de cette dilatation, alors il est associe´ a` une valeur
diffe´rente d’α a` l’e´poque ou` la lumie`re a traverse´ le nuage.
Cette me´thode fut utilise´e pour la premie`re fois par Savedoff [147] qui estima la variation
temporelle de la constante de structure fine graˆce a` une analyse de la se´paration de
doublets vus dans le spectre de radiogalaxies. Il est a` noter que seuls des de´placements
relatifs des raies sont mesure´s, celui d’une seule raie pouvant re´sulter d’un mouvement
du nuage intergalactique. Ce travail est donc long et minutieux en raison du tre`s grand
nombre de raies collecte´es : par exemple, pour la raie Lyman-α de l’hydroge`ne se
trouvant a` 121,5 nm, des centaines de raies de ce type peuvent eˆtre collecte´es lors d’une
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seule observation.
Pour tester cette constante, des e´tudes telles que [148] utilisent la formulation suivante :




)− 1] + q2[(
α
α(0)
)4 − 1] (V.1)
ou` ω repre´sente l’e´nergie de transition au sein du nuage a` un redshift z pour α, ω0 est
l’e´nergie de transition mesure´e aujourd’hui au laboratoire pour α0 (valeur actuelle), et
q et q2 sont deux coefficients qui de´terminent la de´pendance en fre´quence pour une
variation d’α et proviennent de la correction relativiste de la transition conside´re´e.
Ge´ne´ralement le coefficient q est un ordre de grandeur plus grand que q2 ce qui fait
que la possibilite´ de contraindre la constante de structure fine de´pend essentiellement
du coefficient q. Ces coefficients ont e´te´ calcule´s en utilisant d’abord la me´thode
Hartree-Fock relativiste puis en utilisant la the´orie de la pertubation (voir entre
autres [148–150]). L’incertitude sur q est ge´ne´ralement infe´rieure a` 30 cm−1, pour Mg,
Si, Al et Zn mais plus grande pour Cr, Fe et Ni qui ont une configuration e´lectronique
plus complexe. La pre´cision pour ω0 obtenue des mesures de laboratoire est de 0,004
cm−1.
La plupart des e´tudes sont base´es sur des techniques optiques, les transitions UV e´tant
redshifte´es dans le domaine optique. Ceci implique que ces techniques ne peuvent eˆtre
applique´es qu’au-dessus d’un certain redshift, par exemple pour Si IV a` z > 1,3 , et a`
z > 1 pour Fe IV.
V.2.4.1 La me´thode des doublets (AD) : Alkali Doublet method
Cette me´thode se concentre sur les doublets des atomes alcalins pour lesquels l’e´cart




ou` R∞ est la constante de Rydberg, α la constante de structure fine, Z la charge
nucle´aire et enfin n le nombre quantique principal.
Il s’en suit que la se´paration relative est proportionnelle a` α ainsi ∆ν/ν ∝ α2 ce qui
implique que la variation de la constante de structure fine a` un redshift z peut eˆtre
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Avec : cr ∼ 1 : un nombre prenant en compte les corrections relativistes.
λ : la longueur d’onde.
D’apre`s l’e´quation V.1 on en de´duit alors que cr =
δq+δq2
δq+2δq2
ou` δq repre´sente la diffe´rence
des coefficients q (cf. e´quation (V.1)) pour la transition au sein du doublet conside´re´.
Cette me´thode a e´te´ applique´e par plusieurs auteurs sur plusieurs espe`ces telles que par
exemple C IV, N V, O VI, Mg II, Al III, Si II, Si III (ceci est re´sume´ dans la revue [151]).
Trois e´tudes [152–154], parmi les dernie`res re´alise´es, donnent toutes des contraintes de
l’ordre de × 10−5. Par exemple, l’e´tude [154], apre`s analyse de 7 syste`mes C IV et de
deux syste`mes Si IV en direction d’un seul quasar, en utilisant le VLT, donne :
∆α/α = (−3, 09± 8, 46)× 10−5 1, 19 < z < 1, 84
V.2.4.2 La me´thode des multiplets (MM) : Many Multiplet method
Cette me´thode fut introduite par J. Webb a` la fin des anne´es 1990 [155] et se veut eˆtre
une ge´ne´ralisation de la me´thode AD. Plutoˆt que de mesurer le de´placement possible du
doublet d’un alcalin donne´, cette technique compare plusieurs raies d’absorption dues a`
plusieurs e´le´ments diffe´rents. La simulation de faibles variations d’α a permis de montrer
dans un premier temps que les raies d’e´le´ments diffe´rents n’e´taient pas affecte´es de la
meˆme manie`re : la raie d’un certain e´le´ment se verra de´cale´e vers le rouge tandis que
celle d’un autre e´le´ment se verra de´cale´e en sens oppose´ pour une meˆme variation d’α.
Dans certains cas particuliers comme dans le cas du magne´sium, les variations d’α n’ont
presque aucun effet sur la position des raies. Cet e´le´ment sert donc d’ ≪ ancrage ≫ et le
de´calage des autres raies est calcule´ par rapport a` cette re´fe´rence, ce qui permet alors
de voir si les de´calages ne sont que syste´matiques (redshift . . .) ou bien s’ils sont dus
a` une variation de la constante de structure fine. De plus pour obtenir des contraintes
encore plus fortes, il est approprie´ de comparer les transitions d’e´le´ments le´gers avec
celles d’e´le´ments lourds en raison de la de´pendance d’α en Z2.
La premie`re e´tude utilisant cette me´thode [127] comparait les raies de Fe II a` celles de
Mg II. Depuis, deux e´quipes distinctes l’on utilise´e sur des te´lescopes diffe´rents et ont
aboutit a` des re´sultats contradictoires : l’une (celle de Webb au Keck), certaine d’avoir
de´tecte´ une variation d’α, l’autre non (celle de Chand et Petitjean sur le VLT).
Observation n˚1 : Keck/HIRES
La me´thode MM fut applique´e en premier par Webb et al. [127] en utilisant le spec-
trome`tre HIRES (High Resolution Echelle Spectrometer) de l’observatoire Keck situe´ a`
111
CHAPITRE V. LA POSSIBLE VARIATION DE LA CONSTANTE DE
STRUCTURE FINE
Hawa¨ı et analysant 1 transition du doublet de l’e´le´ment Mg II et 5 transitions de trois
multiplets de Fe II. Utilisant 30 syste`mes d’absorption en direction de 17 quasars, ils
trouve`rent :
∆α/α = (−1, 1± 0, 4)× 10−5, 0, 5 < z < 1, 6
Pour la premie`re fois il e´tait montre´ qu’une constante pouvait avoir varie´ depuis la
cre´ation de l’Univers. Cette conclusion fut ensuite confirme´ par une re´-analyse des
re´sultats obtenus a` partir de l’e´chantillon initial en incluant de nouvelles donne´es [156,
157]. L’analyse utilisait principalement les multiplets de Ni II, Cr II, Zn II, Mg I, Mg II,
Al II, Al III et Fe II. L’analyse la plus re´cente [158] repose sur 128 spectres d’absorption.
Ensuite ame´liore´e [159] en ajoutant 143 syste`mes d’absorption, la contrainte suivante fut
obtenue :
∆α/α = (−0, 57± 0, 11)× 10−5, 0, 2 < z < 4, 2
Pour les faibles et les hauts redshifts des ions diffe´rents et des transitions diffe´rentes sont
utilise´s puisqu’elles ont des de´pendances en α tre`s diffe´rentes. Pour de faibles redshifts, les
transitions de Mg II, servent d’ancrage par rapport auxquels les grands de´calages positifs
de Fe II peuvent eˆtre mesure´s. Pour de grands redshifts, des transitions diffe´rentes sont
prises en compte : Fe II, S II, Cr II, Ni II, Zn II, Al II, Al III. Ainsi, pour 77 et 66
syste`mes respectivement, les re´sultats suivants sont obtenus :
∆α/α = (−0, 54± 0, 12)× 10−5, 0, 2 < z < 1, 8
∆α/α = (−0, 74± 0, 17)× 10−5, 1, 8 < z < 4, 2
Avec ce type d’observations, nombre d’erreurs syste´matiques doivent eˆtre prises en
compte et controˆle´es. Il peut y avoir, entre autres, des erreurs dans la de´termination des
longueurs d’ondes obtenues en laboratoire auxquelles les observations sont compare´es.
Il est aussi ne´cessaire de conside´rer que, lors de la comparaison, des atomes diffe´rents
peuvent se trouver dans des re´gions diffe´rentes de l’objet vise´ avec des vitesses diffe´rentes
et donc pre´senter des effets Doppler diffe´rents. La variation de la vitesse de rotation de
la terre pendant la re´ception du spectre peut aussi induire un de´calage des raies, etc.
Tous les effets pouvant induire des erreurs ont e´te´ largement e´tudie´s [156, 160] et les
re´sultats montrent qu’aucun d’entre eux ne peut justifier la de´tection de cette variation.
Une e´tude sur la qualite´ de la calibration des intruments fut re´alise´e [161] et montre
que ses effets sur les mesures sont ne´gligeables.
Un autre e´le´ment important entrant en compte dans l’expression des re´sultats est
l’abondance isotopique de Mg puisque c’est cet e´le´ment qui sert d’ancrage. Lors des
e´tudes re´alise´es, cette abondance isotopique a donc e´te´ conside´re´e comme e´quivalente a`
l’abondance terrestre [162]. Or les re´sultats des deux e´quipes de´pendent des hypothe`ses
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faites sur les compositions isotopiques du magne´sium. Le magne´sium a trois isotopes,
le magne´sium-24 qui est le plus abondant, le magne´sium-25 et le magne´sium-26 avec
un rapport isotopique au sein de notre de galaxie de 79 : 10 : 11, c’est ce rapport qui
a e´te´ extrapole´ au reste de l’Univers. Or un changement de ce dernier a de grandes
conse´quences sur les re´sultats puisque si on ne conside`re que l’isotope 24, il apparaˆıt
que la constante de structure fine aurait varie´ encore plus fortement. Comme nous
l’avons vu au chapitre 1, les e´le´ments sont cre´e´s par nucle´osynthe`se stellaire, et les plus
lourds d’entre eux (i.e. au-dela` du fer) sont cre´e´s lors de l’explosion de supernova :
ainsi plus on remonte dans le temps et moins il y a d’e´le´ments lourds. Il serait donc
logique de changer le rapport isotopique du magne´sium et de re´duire la proportion de
magne´sium-25 et 26 par rapport a` celle de magne´sum-24. Ainsi en changeant le rapport
isotopique pris par Webb en 63 : 37 : 37 le re´sultat aboutit a` une variation nulle de
la constante de structure fine. Ce qui sugge`re que la nucle´osynthe`se stellaire pre´coce
aurait e´te´ diffe´rente de celle observe´e aujourd’hui. Cependant le mode`le utilise´ [162] a
e´te´ construit pour permettre d’e´viter ces proble`mes.
En conclusion, aucune preuve d’une erreur syste´matique n’a e´te´ mise en e´vidence pour
le moment.
Observation n˚2 : VLT/UVES
Au vu des re´sultats e´nonce´s pre´ce´demment et obtenus avec le te´lescope Keck, une autre
e´quipe, celle de Chand, Srianand et Petitjean, a de´cide´ de tester la variation d’α en
utilisant un autre te´lescope pour e´viter autant que possible les erreurs syste´matiques.
Ils utilise`rent donc la combinaison du te´lescope et du spectrographe VLT/UVES (Very
Large Telescope/Ultraviolet and Visual Echelles Spectrograph), situe´e dans le de´sert
d’Atacama au Chili. Base´s sur des simulations nume´riques, ils ont applique´ une se´rie de
crite`res de se´lection [163] sur les syste`mes pour obtenir une contrainte sur la variation
temporelle d’α, comme par exemple ne pas prendre en compte les raies contamine´es par
les raies atmosphe´riques.
Les e´tudes [163, 164] ont analyse´ les spectres de 23 syste`mes d’absorption selon ces
crite`res, en direction de 18 quasars et conclurent que :
∆α/α = (−0, 06± 0, 06)× 10−5, 0, 4 < z < 2, 3
Ce re´sultat fut re´-analyse´ par Murphy, Webb et Flambaum [165, 166] en utilisant les
meˆmes crite`res de se´lection que l’autre e´quipe pour fournir :
∆α/α = (−0, 44± 0, 16)× 10−5, 0, 4 < z < 2, 3
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qui est une contrainte diffe´rente de la valeur cite´e juste au-dessus. Une re´vison faite par
Petitjean [167] avec des crite`res encore plus pointus, conclut a` :
∆α/α = (0, 01± 0, 15)× 10−5, 0, 4 < z < 2, 3
Il n’est pas possible de pre´fe´rer l’un ou l’autre de ces re´sultats. Cet e´change aura cepen-
dant mis en lumie`re quelques diffe´rences lors du traitement statistique.
Une e´tude re´cente mene´e par Webb [168], comprenant 153 syste`mes d’absorption vers
60 quasars en utilisant le VLT et prenant z = 1,8 comme valeur de coupure (pour les
meˆmes raisons que celles cite´es plus haut), a donne´ :
(∆α/α)VLT z<1,8 = (−0, 06± 0, 16)× 10
−5
(∆α/α)VLT z>1,8 = (+0, 61± 0, 20)× 10
−5
ce qui est en accord avec les re´sultats de l’e´tude [167] dans le cas de grands redshifts
mais est de signe oppose´ aux re´sultats obtenus au Keck :
(∆α/α)Keck z<1,8 = (−0, 54± 0, 12)× 10
−5
(∆α/α)Keck z>1,8 = (−0, 74± 0, 17)× 10
−5
L’e´tude [168] a de plus permis de montrer que les re´sultats obtenus au Keck et avec le
VLT pourraient eˆtre en accord dans le cas d’une constante de structure fine variant dans
l’espace.
V.2.4.3 Autres me´thodes
D’autres me´thodes ont e´te´ de´veloppe´es afin de tester les variation d’α et ne seront
pre´sente´es que brie`vement ici, nous conseillons la revue [169] pour plus de de´tails.
La me´thode SIDAM (Single Ion Differential Measurment) [170], dans la ligne´e de
la me´thode MM, est conc¸ue pour e´viter les petits de´calages spectraux et pre´voit de
n’utiliser que les transitions d’un unique ion en exposition individuelle.
La raie a` 21 cm de l’hydroge`ne peut elle aussi permettre de poser une contrainte sur
la variation d’α. En effet, la comparaison de transition UV d’e´le´ments lourds avec cette
transition hyperfine permet d’extraire la grandeur [171] :
x = α2gp/µ
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puisque cette transition hyperfine est proportionnelle a` α2gpµ
−1R∞ alors que les
transitions optiques ne sont proportionnelles qu’a` R∞.
Cette transition a` 21 cm de l’hydroge`ne peut e´galement eˆtre compare´e a` des transitions
mole´culaires [172] et donner la grandeur suivante :
y = α2gp
La raie a` 21 cm de l’hydroge`ne est proportionnelle a` α2gpµ
−1R∞. D’un autre coˆte´, la
fre´quence de transition rotationnelle d’une diatomique est inversement proportionnelle
a` sa masse re´duite M. Ainsi en comparant une transition e´lectronique a` une transition









ou` la variation de M/mp est ne´glige´e. La contrainte sur y est ensuite directement
obtenue en comparant les redshifts de la raie de l’hydroge`ne et des raies mole´culaires.
La raie a` 18 cm du radical OH peut aussi eˆtre utilise´e [173, 174]. L’e´tat fondamental
2Π3/2J = 3/2 d’OH est divise´ en deux niveaux en raison du Λ-doubling, qui sont eux-
meˆmes divise´s en deux sous-niveaux hyperfins. Ainsi il y a 2 raies principales (∆F = 0)
et deux raies satellitaires (∆F = 1). Puisque ces 4 raies sont issues de deux processus
physiques diffe´rents (Λ-doubling et splitting hyperfin), elles ont la meˆme de´pendance de
Rydberg mais de´pendent de manie`re diffe´rentes de gp et d’α, on obtient la grandeur :
F = gp(α
2µ)1,57
Une autre combinaison de constantes [175] peut eˆtre obtenue graˆce a` la comparaison
de la structure fine de spectres obtenus dans l’infrarouge lointain avec des transitions
rotationnelles qui se comportent respectivement comme R∞α
2 et R∞µ = R∞/µ ce qui
permet d’obtenir :
F ′ = α2µ
Les deux raies satellitaires de OH a` 18 cm sont conjugue´es de telle manie`re qu’elles ont
la meˆme forme mais l’une est de´tectable en e´mission alors que l’autre l’est en absorp-
tion. Cette caracte´ristique est duˆe a` un inversion de population entres niveaux de l’e´tat
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Pour finir, des analyses similaires ont aussi e´te´ re´alise´es avec des spectres d’e´mission
mais en tre`s faible nombre, puisqu’elles sont moins sensibles et plus difficiles a` appliquer
a` des syste`mes se trouvant a` de grands redshifts. De plus les raies d’e´mission sont de
manie`re ge´ne´rale assez larges compare´es aux raies d’absorption ce qui fait que les erreurs
sont plus grandes.
V.2.4.4 Re´sume´ des contraintes issues de l’analyse des spectres d’absorption
de quasars
En re´sume´ de cette partie, nous donnons un tableau re´capitulatif des contraintes existant
sur la variation d’α extraites parmi les dernie`res e´tudes re´alise´es sur le sujet.
Constante Me´thode Contrainte (×10−5) Redshift Re´fe´rence
α AD (-0,5 ± 1,3) 2,33-3,08 [152]
AD (-0,15 ± 0,43) 1,59-2,92 [153]
AD (-3,09 ± 8,46) 1,19-1,84 [154]
MM (-0,57 ± 0,11) 0,2-4,2 [176]
MM (0,01 ± 0,15) 0,4-2,3 [177]
SIDAM (-0,012 ± 0,179) 1,15 [178]
SIDAM (0,566 ± 0,267) 1,84 [178]
y H I - mol (-0,16 ± 0,54) 0,6847 [179]
H I - mol (-0,2 ± 0,44) 0,247 [179]
CO, CHO+ (-4 ± 6) 0,247 [180]
F OH - H I (0,51 ± 1,26) 0,2467 [181]
x H I - UV (-0,63 ± 0,99) 0,23-2,35 [182]
H I - UV (-0,17 ± 0,17) 3,174 [183]
F’ C II - CO (1 ± 10) 4,69 [184]
C II - CO (14 ± 15) 6,42 [184]
G OH (< 1,1) 0,247 ; 0,765 [173]
OH (< 1,16) 0,0018 [173]
OH (-1,18 ± 0,46) 0,247 [185]
Tableau V.3 – Re´sume´ des contraintes obtenues graˆce a` l’analyse des spectres d’ab-
sorption de quasars [169].
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V.2.5 Constante de structure fine et fond diffus cosmologique
Le fond diffus cosmologique (Cosmic Microwave Background : CMB) est un rayon-
nement compose´ de photons e´mis a` l’e´poque de recombinaison de l’hydroge`ne et de
l’he´lium lorsque l’Univers n’avait encore qu’environ 300 000 ans. Ce rayonnement
e´lectromagne´tique correspond au rayonnement d’un corps noir avec une tempe´rature
T0 = 2, 725 K et de petites anisotropies. Ces anisotropies de´pendent de 3 constantes :
G, α et me. La constante de structure fine intervient directement dans la dynamique de
recombinaison [186, 187] et a donc une incidence sur le spectre du CMB.
Les premie`res e´tudes mene´es [187, 188] portaient sur la sensibilite´ qu’il e´tait possible
d’atteindre avec les satellites WMAP et Plank et il fut conclu qu’il serait possible d’ob-
tenir une contrainte sur α de l’ordre de 10−2− 10−3 au moment de la recombinaison i.e.
a` un redshift z ∼ 1000 :
|∆α/α| ∼ (150± 70)10−2 − 10−3
Le premier essai [189] pour re´ellement mettre une contrainte fut re´alise´ a` partir des
donne´es issues des expe´riences BOOMERanG et MAXIMA. Les re´sultats montre`rent
que la valeur d’α e´tait plus petite de quelques pour cent dans le passe´ mais aucune re´elle
contrainte ne put eˆtre obtenue. Une e´tude qui suivit [190] apporta des ame´liorations en
proce´dant a` une analyse couple´e du CMB et du BBN : Big Bang Nucleosynthesis, en
supposant qu’α est la seule constante qui varie et en incluant 4 parame`tres cosmologiques
ce qui conduit a` :
−0, 09 < ∆α < 0, 02
Une des principales limites de ce type d’analyses repose sur le fait qu’elles de´pendent
de tous les parame`tres cosmologiques ainsi que des conditions initiales, ce qui implique
que le re´sultat sera toujours de´pendant du mode`le conside´re´. Une re´elle contrainte peut
eˆtre obtenue a` partir du CMB seulement si les parame`tres cosmologiques sont connus
inde´pendemment. L’e´tude [191] en vient donc a` conclure que les donne´es tire´es de l’ana-
lyse du spectre du CMB seules ne peuvent permettre de de´terminer la valeur d’α qu’avec
une pre´cision maximum de 0,1 %.
V.2.6 Constante de structure fine et nucle´osynthe`se primordiale
Enfin, le mode`le de nucle´osynthe`se primordiale (Big Bang Nucleosynthesis : BBN) [192],
permet de tester presque toutes les constantes fondamentales a` un redshift z ∼ 108.
Cela le rend tre`s inte´ressant mais il est difficile de de´terminer le roˆle exact de chaque
constante.
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V.2.7 Conclusion
Il existe donc une grande varie´te´ de me´thodes visant a` estimer la variation qui a pu
avoir lieu ou non de la constante de structure fine. Beaucoup de syste`mes diffe´rents
sont accessibles et permettent d’acce´der a` des combinaisons diffe´rentes des constantes,
en utilisant une grande partie du spectre e´lectromagne´tique : de l’IR lointain jusqu’a`
l’UV-visible et aux ondes radios.
Pour le moment une seule et unique analyse revendique une variation de la constante
de structure fine (Keck/HIRES) alors que l’e´tude ≪ concurrente ≫ (VLT/UVES) n’en a
pas observe´e.
Il est donc clairement visible que ce proble`me est un proble`me complexe qui peut mobi-
liser un grand nombre de domaines et entre autres la chimie the´orique.
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Etude de l’influence d’α sur le
spectre de mole´cules diatomiques
Comme nous venons de le voir, les observations permettent de remonter de plus en
plus loin dans le temps en utilisant entre autres la lumie`re provenant des quasars
dans le but d’obtenir des spectres d’absorption qui permettrons ensuite de savoir, par
comparaison avec les spectres de laboratoire, si la valeur d’α a e´volue´e sur la pe´riode
conside´re´e ou non. L’influence de la variation d’α a e´te´ e´tudie´e dans le cas des signatures
spectrales atomiques ; a` notre connaissance, il n’existe pas de donne´es disponibles pour
les mole´cules diatomiques. La ne´cessite´ de disposer d’indications pour ces syste`mes
se faisant ressentir, nous nous sommes, dans cette seconde partie, applique´s a` les calculer.
α est une constante qui ne joue pas, de fac¸on historique, un roˆle analogue dans toutes les
communaute´s. C’est une grandeur ≪ naturelle ≫ qui intervient en physique atomique (du
fait de son roˆle dans l’expression de l’e´nergie de l’atome d’hydroge`ne, a` tous niveaux)
ou en physique nucle´aire, mais elle n’est pas un parame`tre ≪ naturel ≫ pour le chimiste
quanticien mole´culariste. Ainsi un code de calcul atomique pourra-t-il eˆtre construit et
de´veloppe´ autour de α. Mais ce n’est pas le cas des codes de chimie quantique, lesquels
ne font pas explicitement re´fe´rence a` α mais seulement a` l’ensemble des grandeurs sur
lesquelles elle est construite. La premie`re e´tape a donc e´te´ de modifier plusieurs routines
de calcul pour permettre la variation du parame`tre α au sein du logiciel MOLPRO [193],
les calculs suivants ayant tous e´te´ re´alise´s au moyen de ce logiciel. Nous allons donc
pre´senter dans un premier temps la fac¸on dont cela a e´te´ re´alise´, ce travail ayant e´te´
effectue´ en collaboration avec J. Toulouse du Laboratoire de Chimie The´orique, puis
nous pre´senterons les re´sultats obtenus et donc l’influence que peut avoir une variation
d’α sur le spectre e´lectronique vertical de mole´cules diatomiques.
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VI.1 Variation d’α dans le cadre du mode`le non-relativiste
L’imple´mentation du parame`tre α a en premier lieu e´te´ effectue´e dans le cadre du mode`le
non-relativiste.
VI.1.1 Cas des hydroge´no¨ıdes























Cette e´quation montre qu’il est d’un point de vue nume´rique et algorithmique aise´
d’e´tudier, a` ce niveau, les variations d’α : il ≪ suffit ≫ de remettre a` l’e´chelle les valeurs
nume´riques des inte´grales d’interaction noyau-e´lectron.




















Cette expression re´ve`le alors la de´pendance line´aire de l’e´nergie pour tous les e´tats en α2.
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pour lequel α0 repre´sente la valeur de la constante telle qu’elle est connue aujourd’hui








VI.1.2 Choix de la base : cas de l’hydroge`ne
Selon l’e´quation (VI.3), expression analytique exacte, l’e´nergie de l’e´tat fondamental de
l’atome d’hydroge`ne varie line´airement en fonction de α2 et donc e´galement en fonction
de s2 (e´quations (VI.4) et (VI.5)).
Nous allons ve´rifier cette de´pendance en s2 dans le cas de cet atome au moyen de calculs
HF/aug-cc-pVQZ. La courbe E1=f(s











Figure VI.1 – Courbe repre´sentant l’e´nergie du premier niveau de l’atome d’hydroge`ne
en fonction du parame`tre s2 obtenue au niveau HF/aug-cc-pVQZ en violet, la droite
attendue est repre´sente´e en pointille´s en violet plus fonce´.
Il apparaˆıt clairement que la relation attendue n’est pas ve´rifie´e pour des valeurs de s2
e´leve´es. Certes, des valeurs si e´leve´es n’ont gue`re de sens physique et ne seront jamais
conside´re´es par la suite. Notons en effet que si nous pouvons nous ≪ amuser ≫ a` faire
varier α, les the´ories de physique nucle´aire la contraigne a` rester raisonnable : avec
une constante par exemple dix fois plus e´leve´e (ou ne serait ce meˆme que 4 % plus
e´leve´e) la fusion ne se produirait plus dans les e´toiles et aucun e´le´ment lourd n’y serait
forme´ [194].
En fait, l’explication du non-respect de l’e´quation (VI.5) est purement nume´rique et
s’explique facilement si on revient a` l’e´quation (VI.3). Cette e´quation implique que si
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α diminue, l’interaction e´lectron-noyau s’affaiblit. Au contraire, si α augmente, elle se
renforce. Ainsi :
— quand α diminue, les e´lectrons sont plus diffus et s’e´loignent du noyau :
— les e´lectrons deviennent alors moins difficiles a` arracher, ce qui entraˆıne une
diminution de l’e´nergie d’ionisation ;
— il est alors ne´cessaire d’utiliser une base d’orbitales atomiques comportant des
fonctions diffuses (petits exposants radiaux).
— quand α augmente, les e´lectrons sont plus contracte´s et se rapprochent du noyau :
— les e´lectrons deviennent alors plus difficiles a` arracher, ce qui entraˆıne une
augmentation de l’e´nergie d’ionisation ;
— il est alors ne´cessaire d’utiliser une base d’orbitales atomiques comportant des
fonctions tre`s contracte´es (grands exposants radiaux).
D’apre`s la figure VI.1, la base aug-cc-pVQZ permet une bonne description lorsque les
valeurs du parame`tre s2 sont petites graˆce a` sa partie ≪ aug ≫ qui permet d’inclure des
orbitales diffuses. Au contraire, lorsque s2 devient grand, la partie ≪ pVQZ ≫ ne de´crit
pas suffisamment bien le coeur.
Il nous faut donc rajouter a` la base d’orbitales conside´re´e des fonctions contracte´es
permettant de rendre compte du comportement e´lectronique a` courte distance du noyau.
L’extension des bases de valence usuelles a` de telles situations existe : on peut par
exemple citer le cas des bases IGLO-II ou IGLO-III [195] de´die´es au traitement des
signatures RPE ou RMN.
Nous choisissons ici une autre approche consistant a` conside´rer des bases even-tempered
qui permettent de ge´ne´rer a` la demande des bases d’OA pre´sentant une gamme de
fonctions permettant de de´crire de fac¸on cohe´rente et e´quilibre´e le comportement de
l’e´lectron, que ce soit proche du noyau ou bien a` distance e´loigne´e. Dans ce cas pre´cis,
seules des orbitales de type s ont e´te´ prises en compte en partant d’un exposant central
e´gal a` 1,0 et en prenant un coefficient multiplicatif e´gal a` 2,5 jusqu’a` obtenir 20 fonctions
de bases. Il est visible sur la figure VI.2 qu’une droite est obtenue, ce qui permet d’af-
firmer que la base even-tempered choisie retranscrit parfaitement la de´pendance line´aire
de l’e´nergie en s2, sur l’ensemble de ses valeurs, grandes ou petites.
Par la suite nous utiliserons tout de meˆme la base aug-cc-pVQZ. En effet, en ne trac¸ant
la droite obtenue pre´cedemment (figure VI.1) que pour de petites variations de s2, de
l’ordre de 10−1 (cf. figure VI.3), la line´arite´ est conserve´e. Ainsi, a` fortiori, pour les
variations de s qui nous inte´resserons ensuite et qui seront de l’ordre de 10−5, cette base
permet de retrouver le comportement attendu de l’e´nergie.
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(En effet, la variation relative obtenue par Webb est de l’ordre de 10−5 : ∆α/α = 10−5.
Or selon notre terminologie ∆α/α = ∆s/s avec s ≃ 1, ce qui donne ∆s ≃ 10−5.)
L’expression de la fonction asymptotique est un autre point venant s’ajouter aux argu-
ments en faveur de l’utilisation de la base aug-cc-pVQZ puisque qu’elle est identique a`













y = -0,5 x + 0,0002
Figure VI.2 – Courbe repre´sentant l’e´nergie du premier niveau de l’atome d’hydroge`ne
en fonction du parame`tre s2 obtenue au niveau HF/even-tempered en trait plein, la droite














y = -0,5 x + 0,0002
Figure VI.3 – Zoom sur la courbe E1 = f (s
2) dans le cas HF/aug-cc-pVQZ pour de
petites valeurs de s2 en violet, la droite attendue est repre´sente´e en pointille´s en violet
plus fonce´.
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VI.1.3 Cas des syste`mes polye´lectroniques
L’imple´mentation d’α au sein du programme a ensuite e´te´ e´largie au cas des syste`mes
polye´lectroniques, atomiques ou mole´culaires.
Pour un atome, ayant un noyau de charge Z avec un total de N e´lectrons, l’hamiltonien






















L’Hamiltonien peut alors eˆtre re´-exprime´ en fonction de la constante de structure fine,




































Il suffit donc en pratique de mettre a` l’e´chelle les inte´grales e´lectrons-noyaux et les
inte´grales bi-e´lectroniques. Pour une mole´cule, on proce`de de fac¸on analogue avec les
inte´grales de re´pulsion nucle´aire.
VI.1.4 Influence de la variation d’α sur la ge´ome´trie
Dans le cas des mole´cules, un test pre´liminaire a e´te´ ne´cessaire afin d’e´tudier l’influence
de la variation d’α sur la ge´ome´trie.
VI.1.4.1 Test a` ge´ome´trie optimise´e
Un premier test a e´te´ re´alise´ en optimisant la ge´ome´trie de la mole´cule CH pour
diffe´rentes valeurs du parame`tre s. Les re´sultats obtenus au niveau MRCI/aug-cc-pVQZ
sont re´sume´s dans le tableau VI.1
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s d C−H Opt (A˚) ∆ (A˚)
0,99999 1,12055 1× 10−5
0,999999 1,12054 0
1 1,12054 0
1,000001 1,12053 1× 10−5
1,00001 1,12052 2× 10−5
Tableau VI.1 – Variation de la ge´ome´trie d’e´quilibre en fonction de la variation du
parame`tre s pour la mole´cule CH. Les variations de distance sont note´es ∆ et sont cal-
cule´es par rapport a` la distance obtenue dans le cas d’une variation nulle de la constante
de structure fine (s=1).
Avec ces valeurs, il est visible qu’une variation de la valeur d’α d’environ 10−5, qui est un
des ordres de grandeurs qui nous conside´rerons par la suite, n’influe pas sur les distances
d’e´quilibre.
VI.1.4.2 Test a` ge´ome´trie fixe´e
Un second test a e´te´ re´alise´ a` ge´ome´trie fixe´e pour diffe´rentes distances CH et pour une
valeur donne´e du parame`tre s, prise ici e´gale a` 0,99999. Un tel test est ne´cessaire car
par la suite, une distance internucle´aire devra eˆtre choisie et bloque´e lors des variations
du parame`tre s. Dans notre cas, les distances choisies sont celles donne´es par Huber et
Herzberg [196] pour les e´tats fondamentaux conside´re´s.
La courbe obtenue dans le cas de CH est repre´sente´e sur la figure VI.4. D’apre`s [196], la
distance C-H est de 1,1199 A˚ pour l’e´tat fondamental. Diffe´rentes valeurs de distances
ont donc e´te´ prises autour de cette valeur et ont permis de tracer une courbe dont le
minimum correspond a` une distance de 1,1204 A˚. La variation dans le cas de s=0,99999
est donc de 0,0005 A˚ par rapport a` la valeur expe´rimentale.
Avec cette tre`s faible valeur de variation, il peut eˆtre conclu que la variation de la distance
d’e´quilibre pour une variation de s de l’ordre de 10−5 est ne´gligeable et ne sera donc pas
a` prendre en compte. Les calculs montrent que ce proble`me n’est plus ne´gligeable et ne
doit eˆtre conside´re´ qu’a` partir de variations d’α de l’ordre de 10−1.
125














Figure VI.4 – Courbe repre´sentant l’e´nergie en fonction de la distance C-H pour une
valeur du parame`tre s fixe´e a` 0,99999.
Les calculs seront re´alise´s par la suite en bloquant la distance a` l’e´quilibre et en prenant
une valeur e´gale a` la valeur expe´rimentale (cf. [196]).
VI.1.5 Validation du calcul des spectres e´lectroniques
Avant de regarder l’effet que peuvent avoir des variations d’α sur les transitions
e´lectroniques, une e´tape de validation du calcul de ces transitions a e´te´ ne´cessaire. Les
calculs ont e´te´ re´alise´s au niveau MRCI/aug-cc-pVQZ avec correction de Davidson
puisque c’est ce niveau de calcul que nous utiliserons par la suite. Il est a` noter que ces
tests ont e´te´ effectue´s en conside´rant une variation nulle de la constante de structure
fine (s=1) afin de pouvoir comparer les re´sultats obtenu a` l’expe´rience.
Les calculs ont e´te´ re´alise´s pour toutes les mole´cules diatomiques pour lesquelles nous
envisagerons par la suite une variation d’α a` savoir : CH, CH+, NH, OH, CO, H2, BeH
et LiH.
Les comparaisons sont re´alise´es par rapport aux valeurs expe´rimentales regroupe´es
par Huber et Herzberg [196]. L’espace actif choisi est dans chaque cas l’espace de valence.
Les transitions e´lectroniques calcule´es sont toutes des transitions verticales depuis l’e´tat
fondamental (la figure VI.5, repre´sente par exemple les transitions e´lectroniques calcule´es
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Figure VI.5 – Transitions e´lectroniques calcule´es dans le cas de la mole´cule CH. Les
e´nergies de transition sont donne´es en cm−1.
Il est aussi a` noter qu’ici et par la suite seules les transitions comprises entre 0 et
environ 30 000 cm−1 seront prisent en compte. En effet, dans le cadre de la spectroscopie
e´lectronique le domaine spectral usuel s’e´tend du proche IR au proche UV (10 000 cm−1
- 30 000 cm−1).
Les tableaux qui suivent regroupent les valeurs calcule´es des transitions e´lectroniques
note´es Te et donne´es en cm
−1 ainsi que les donne´es issues de l’expe´rience, elles aussi
donne´es en cm−1, et enfin le pourcentage d’erreur calcule´ graˆce a` l’expression (VI.6) ou`
la valeur de re´fe´rence correspond a` la valeur expe´rimentale.
%d′erreur =








−1) Expe´rience % d’erreur
2Π 0 0 -
4Σ− 5954,711 5844 1,894
2∆ 23213,421 23189,8 0,102
2Σ− 26408,511 26044 1,400
2Σ+ 31919,286 31801,5 0,370
CH+ s=1
Te(cm
−1) Expe´rience % d’erreur
1Σ+ 0 0 -
3Π+ 9565,365 9200 3,971
1Π 24805,863 24111 2,882
3Σ− 39425,415 38200 3.208
NH s=1
Te(cm
−1) Expe´rience % d’erreur
3Σ− 0 0 -
1∆ 12697,286 12566 1,045
1Σ+ 21308,919 21202 0,504
3Πi 29746,707 29807,4 -0,204
CO s=1
Te(cm
−1) Expe´rience % d’erreur
1Σ+ 0 0 -
3Πr 51058,721 48686,7 4,872
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H2 s=1
Te(cm
−1) Expe´rience % d’erreur
1Σ+g 0 0 -
1Σ+u 102773,620 91700 12,076
1Πu 112813,560 100089 12,713
OH s=1
Te(cm
−1) Expe´rience % d’erreur
2Π 0 0 -
2Σ+ 33315,492 32684,1 1,932
2Σ+ 65346,100 69774 -6,346
2Σ− 79727,761 82130 -2,925
BeH s=1
Te(cm
−1) Expe´rience % d’erreur
2Σ+ 0 0 -
2Πr 19963,307 20033,19 -0,349
LiH s=1
Te(cm
−1) Expe´rience % d’erreur
1Σ+ 0 0 -
1Σ+ 29176,643 26516 10,034
2Π 37186,796 34912 6,516
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L’atome de magne´sium neutre e´tant aussi utilise´ dans la partie suivante afin de tester
l’influence de variations d’alpha dans le cas d’un atome, nous avons e´galement calcule´






Figure VI.6 – Transitions e´lectroniques calcule´es dans le cas de Mg. Les e´nergies de
transition sont donne´es en cm−1.
Il est a` noter que dans le cas de cet atome, les valeurs expe´rimentales reporte´es dans le
tableau correspondent a` la moyenne ponde´re´e des valeurs donne´es par C. Moore [197–
199] pour les multiplets de structure fine.
Mg s=1
Te(cm
−1) Expe´rience % d’erreur
1S 0 0 -
3P 20959,423 21890,816 4,255
1P 34506,741 35051,36 1,554
Dans tous les cas, les valeurs montrent une tre`s bonne correspondance avec les donne´es
expe´rimentales, le pourcentage d’erreur entre les valeurs calcule´es et l’expe´rience e´tant
infe´rieur a` 10 % dans tous les cas, voire tre`s souvent infe´rieur a` 2 %. Les spectres calcule´s
e´tant des spectres verticaux, cela peut expliquer cette diffe´rence par rapport aux spectres
expe´rimentaux.
Ces valeurs e´tant satisfaisantes et le but de cette e´tude n’e´tant pas de reproduire les
valeurs des spectres expe´rimentaux mais de calculer des de´placements de raies, les com-
paraisons seront faites par la suite par rapport a` notre propre spectre de re´fe´rence calcule´
pour s=1.
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VI.1.6 Etude de l’effet de la variation d’α
Des tests de l’influence d’une variation d’alpha sur les spectres e´lectroniques dans le
cas du mode`le non-relativiste ont donc e´te´ re´alise´s afin de tester l’imple´mentation de la
routine de variation de cette constante au sein du programme MOLPRO.
Pour re´aliser les tests nous avons choisi de prendre un compte un atome, le magne´sium
neutre, et une mole´cule diatomique, CH.
Les calculs ont e´te´ re´alise´s au niveau MRCI/aug-cc-pVQZ en ajoutant la correction
de Davidson. L’espace actif est compose´ des orbitales 3s 3p 4s en ce qui concerne
le magne´sium. Dans le cas de CH, c’est l’espace de valence qui a e´te´ choisi en tant
qu’espace actif. Toutes les transitions calcule´es sont des transitions verticales.
Les variations de la constante de structure fine conside´re´es sont de l’ordre 10−5 puisque
c’est l’ordre de grandeur obtenu par Webb [127], des variations de l’ordre de 10−4,
10−6 et 10−7 ont e´galement e´te´ conside´re´es pour ces tests. Les calculs re´alise´s dans la
section VI.1.5 en conside´rant une variation nulle de la constante de structre fine (s=1)
servant de re´fe´rence, nous les avons redonne´s ici par souci de commodite´ de lecture
(Tableaux VI.2 et VI.8).
Les tableaux obtenus apre`s variation d’α (Tableaux VI.3, VI.4, VI.9 et VI.10) regroupent
les valeurs des transitions e´lectroniques Te donne´es a` la fois en cm
−1 et en A˚, ainsi que
le pourcentage de variation calcule´ par rapport a` la valeur de transition de re´fe´rence
obtenue pour s=1 (e´quation (VI.6), la valeur calcule´e correspondant a` une valeur de
s diffe´rente de 1 et la valeur de re´fe´rence e´tant celle obtenue pour s=1), ainsi que la
valeur du de´placement (Shift) donne´ en cm−1 et en A˚, ce dernier e´tant calcule´ comme
la diffe´rence : Shift = Te (s 6=1) − Te (s=1).
Les re´sultats obtenus pour des valeurs de s e´gales a` 0,99999 et 1,00001, regroupe´s dans
les tableaux VI.3, VI.4, VI.9 et VI.10, montrent des variations tre`s faibles par rapport
a` la valeur de re´fe´rence (s=1) puisqu’elles sont de l’ordre de 10−3 dans les deux cas,
quelle que soit la transition conside´re´e. De la meˆme manie`re, la valeur du de´placement
par rapport a` la valeur de re´fe´rence est dans tous les cas de l’ordre de 10−1 cm−1 ce qui
est faible, mais mesurable en laboratoire.
Nous avons donc de´cide´ de tester une valeur plus grande (s=1,0001) afin de voir si celle-ci
peut avoir un effet plus notable sur le spectre, et deux variations plus faibles s=1,000001
et s=1,0000001. Les re´sultats sont regroupe´s dans les tableaux VI.5, VI.6 et VI.7 pour
Mg et VI.11, VI.12 et VI.13 pour CH.
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Dans le cas d’une valeur de s e´gale a` 1,0001, les variations par rapport a` la valeur de
re´fe´rence restent faibles mais les valeurs des de´placements sont plus e´leve´s que dans les
cas s=0,99999 ou 1,00001. En revanche, et comme attendu, dans le cas de valeurs de s
e´gales a` 1,000001 et 1,0000001 les valeurs de variation et de de´placement obtenues sont
encore plus faibles.
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Mg s=1
Te(cm
−1) Te(A˚) Expe´rience % d’erreur
1S 0 0 0 -
3P 20959,423 4771,124 21890,816 4,255
1P 34506,741 2897,984 35051,36 1,554
Tableau VI.2 – Valeurs obtenues dans le cas de l’atome de magne´sium neutre Mg pour
une valeur de s=1.
Mg s=0,99999
Te(cm
−1) Te(A˚) % variation / s = 1 Shift (cm
−1) Shift (A˚)
1S 0 0 0 0 0
3P 20959,004 4771,219 -2,000 ×10−3 -4,192 ×10−1 9,542 ×10−2
1P 34506,051 2898,042 -2,000 ×10−3 -6,901 ×10−1 5,796 ×10−2
Tableau VI.3 – Valeurs obtenues dans le cas de l’atome de magne´sium neutre Mg pour
une variation de l’ordre de 10−5, s=0,99999.
Mg s=1,00001
Te(cm
−1) Te(A˚) % variation / s = 1 Shift (cm
−1) Shift (A˚)
1S 0 0 0 0 0
3P 20959,842 4771,028 2,000 ×10−3 4,192 ×10−1 -9,542 ×10−2
1P 34507,431 2897,927 2,000 ×10−3 6,901 ×10−1 -5,796 ×10−2
Tableau VI.4 – Valeurs obtenues dans le cas de l’atome de magne´sium neutre Mg pour
une variation de l’ordre de 10−5, s=1,00001.
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−1) Te(A˚) % variation / s = 1 Shift (cm
−1) Shift (A˚)
1S 0 0 0 0 0
3P 20963,615 4770,170 2,000 ×10−2 4,192 -9,541 ×10−1
1P 34513,643 2897,405 2,000 ×10−2 6,902 -5,795 ×10−1
Tableau VI.5 – Valeurs obtenues dans le cas de l’atome de magne´sium neutre Mg pour
une variation de l’ordre de 10−4, s=1,0001.
Mg s=1,000001
Te(cm
−1) Te(A˚) % variation / s = 1 Shift (cm
−1) Shift (A˚)
1S 0 0 0 0 0
3P 20959,465 4771,114 -2,000 ×10−4 4,192 ×10−2 -9,542 ×10−3
1P 34506,810 2897,979 -2,000 ×10−4 6,901 ×10−2 -5,796 ×10−3
Tableau VI.6 – Valeurs obtenues dans le cas de l’atome de magne´sium neutre Mg pour
une variation de l’ordre de 10−6, s=1,000001.
Mg s=1,000001
Te(cm
−1) Te(A˚) % variation / s = 1 Shift (cm
−1) Shift (A˚)
1S 0 0 0 0 0
3P 20959,427 4771,123 2,000 ×10−5 4,192 ×10−3 -9,542 ×10−4
1P 34506,748 2897,984 2,000 ×10−5 6,901 ×10−3 -5,796 ×10−4
Tableau VI.7 – Valeurs obtenues dans le cas de l’atome de magne´sium neutre Mg pour
une variation de l’ordre de 10−7, s=1,0000001.
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CH s=1
Te(cm
−1) Te(A˚) Expe´rience % d’erreur
2Π 0 0 0 -
4Σ− 5954,711 16793,426 5844 1,894
2∆ 23213,421 4307,853 23189,8 0,102
2Σ− 26408,511 3786,658 26044 1,400
2Σ+ 31919,286 3132,902 31801,5 0,370




−1) Te(A˚) % variation / s = 1 Shift (cm
−1) Shift (A˚)
2Π 0 0 0 0 0
4Σ− 5954,592 16793,762 -2,000 ×10−3 -1,191 ×10−1 3,359 ×10−1
2∆ 23212,957 4307,939 -2,000 ×10−3 -4,643 ×10−1 8,616 ×10−2
2Σ− 26407,983 3786,734 -2,000 ×10−3 -5,282 ×10−1 7,573 ×10−2
2Σ+ 31918,648 3132,965 -2,000 ×10−3 -6,384 ×10−1 6,266 ×10−2
Tableau VI.9 – Valeurs obtenues dans le cas de la mole´cule CH pour une variation de
l’ordre de 10−5, s=0,99999.
CH s=1,00001
Te(cm
−1) Te(A˚) % variation / s = 1 Shift (cm
−1) Shift (A˚)
2Π 0 0 0 0 0
4Σ− 5954,830 16793,090 2,000 ×10−3 1,191 ×10−1 -3,359 ×10−1
2∆ 23213,885 4307,767 2,000 ×10−3 4,643 ×10−1 -8,616 ×10−2
2Σ− 26409,039 3786,582 2,000 ×10−3 5,282 ×10−1 -7,573 ×10−2
2Σ+ 31919,924 3132,840 2,000 ×10−3 6,384 ×10−1 -6,266 ×10−2
Tableau VI.10 – Valeurs obtenues dans le cas de la mole´cule CH pour une variation
de l’ordre de 10−5, s=1,00001.
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−1) Te(A˚) % variation / s = 1 Shift (cm
−1) Shift (A˚)
2Π 0 0 0 0 0
4Σ− 5955,902 16790,068 2,000 ×10−2 1,191 -3,358
2∆ 23218,064 4306,991 2,000 ×10−2 4,643 -0,861
2Σ− 26413,793 3785,901 2,000 ×10−2 5,282 -0,757
2Σ+ 31925,670 3132,276 2,000 ×10−2 6,384 -0,626
Tableau VI.11 – Valeurs obtenues dans le cas de la mole´cule CH pour une variation
de l’ordre de 10−4, s=1,0001.
CH s=1,000001
Te(cm
−1) Te(A˚) % variation / s = 1 Shift (cm
−1) Shift (A˚)
2Π 0 0 0 0 0
4Σ− 5954,723 16793,393 2,000 ×10−4 1,191 ×10−2 -3,359 ×10−2
2∆ 23213,467 4307,844 2,000 ×10−4 4,643 ×10−2 -8,616 ×10−3
2Σ− 26408,564 3786,650 2,000 ×10−4 5,282 ×10−2 -7,573 ×10−3
2Σ+ 31919,350 3132,896 2,000 ×10−4 6,384 ×10−2 -6,266 ×10−3
Tableau VI.12 – Valeurs obtenues dans le cas de la mole´cule CH pour une variation
de l’ordre de 10−6, s=1,000001.
CH s=1,0000001
Te(cm
−1) Te(A˚) % variation / s = 1 Shift (cm
−1) Shift (A˚)
2Π 0 0 0 0 0
4Σ− 5954,712 16793,423 2,000 ×10−5 1,191 ×10−3 -3,359 ×10−3
2∆ 23213,426 4307,852 2,000 ×10−5 4,643 ×10−3 -8,616 ×10−4
2Σ− 26408,516 3786,657 2,000 ×10−5 5,282 ×10−3 -7,573 ×10−4
2Σ+ 31919,292 3132,902 2,000 ×10−5 6,384 ×10−3 -6,266 ×10−4
Tableau VI.13 – Valeurs obtenues dans le cas de la mole´cule CH pour une variation
de l’ordre de 10−7, s=1,0000001.
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VI.1.7 Facteur d’e´chelle
Ces calculs illustrent l’imple´mentation de la routine de variation de la constante de
structure fine dans le cadre du mode`le non-relativiste au sein du logiciel MOLPRO.
Cependant faire varier α sans inclure le spin-orbite ne revient qu’a` ajouter un facteur
d’e´chelle comme nous l’avions montre´ dans le cas de l’atome d’hydroge`ne, l’e´nergie de
tous les e´tats e´tant simplement proportionnelle a` α2. La de´monstration re´alise´e dans
le cas des hydroge´no¨ıdes par souci de simplicite´ est en re´alite´ totalement transposable
dans le cas des atomes et mole´cules en ge´ne´ral, il est d’ailleurs possible d’en proposer
une alternative.









au sein de laquelle nous pouvons introduire la nouvelle variable r˜=r/λ, ou` λ est un


















Ce qui signifie que : Ψλ(r) = λ
3/2Ψ(λr) (le facteur λ3/2 venant de la condition de
normalisation) et Eλ = λ
2E sont les e´tats propres et valeurs propres de l’e´quation de









Si on prend λ=s, on retrouve bien l’e´quation (VI.2).
Cette de´monstration s’applique aussi dans le cas des syste`mes polye´lectroniques (ato-
miques ou mole´culaires) et montre que l’e´nergie totale suit une loi d’e´chelle en λ2.
Applique´ a` nos e´nergies de transitions, cela revient a` dire que, dans le cas ge´ne´ral :
Te(s) = Te(s = 1)× s
2
Ainsi l’e´nergie de transition calcule´e pour une variation s de la constante de structure
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fine revient a` multiplier la valeur de la transition obtenue pour la valeur de la constante
de structure fine actuelle par s2.
VI.1.8 Du point de vue observationnel
Pour ce qui est de la de´tection expe´rimentale, la fre´quence observe´e est relie´e a` la





Nous venons de le voir, dans le cas non-relativiste, la fre´quence est proportionnelle a` α2
(ou s2).
Par conse´quent, si α ou le facteur de scaling s varie alors :
ωobs =
s2 ωNRcalc(s = 1)
1 + z
ou` ωNRcalc(s = 1) repre´sente la fre´quence calcule´e non-relativiste (NR) pour une variation
nulle d’α.
Ainsi s’il n’existe pas de moyen de de´terminer inde´pendamment le redshift z, la variation
d’α ne peut eˆtre de´tecte´e en utilisant le mode`le non-relativiste. En effet, le facteur s est





ou` 1 + z′ = (1 + z)/s2, soit z′ = z/s2.
La prochaine e´tape consiste donc a` prendre en compte des effets plus fins qui de´pendent
de manie`re diffe´rente d’α.
VI.2 Variation d’α dans le cadre du mode`le relativiste
Il est en fait ne´cessaire d’inclure les effets relativistes au calcul pour permettre de de´tecter
une variation d’α de manie`re expe´rimentale. Nous allons donc maintenant e´tudier la
de´pendance en α de ces termes correctifs a` l’e´nergie.
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VI.2.1 Expression de l’e´nergie relativiste
Dans le cadre du mode`le relativiste, l’e´nergie totale d’un syste`me peut eˆtre de´veloppe´e
selon α2, ce qui, a` un facteur multiplicatif global s2 pre`s, donne l’expression :






rel + . . .
ou` Eα est l’e´nergie totale exprime´e dans le cadre du mode`le relativiste pour une valeur
de la constante de structure fine e´gale a` α et ou` ENR est l’e´nergie non-relativiste a`
laquelle sont ajoute´es les corrections relativistes (2e`me et 3e`me termes).
En introduisant le facteur s, l’expression de l’e´nergie devient :
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2 − 1) + α40E
(2)
rel (s
4 − 1) + . . .
ou` Eα0 est l’e´nergie exprime´e dans le cadre du mode`le relativiste pour une valeur de la
constante de structure fine e´gale a` α0.
Puisque α0 ≃ 1/137 est une valeur tre`s faible, il est raisonnable de se contenter d’un
de´veloppement a` l’ordre 2 en α0 soit a` l’ordre 1 en α
2
0. Ce qui donne :






Cette e´quation peut eˆtre re´-e´crite de la manie`re suivante :






Cette valeur peut alors eˆtre de´termine´e en prenant en compte les corrections relativiste
au premier ordre.
VI.2.2 Equation de Dirac et expression des corrections relativistes
La description d’une particule dans le mode`le relativiste requiert l’utilisation de 4 coor-
donne´es, 3 d’espace et 1 de temps. L’e´quation de Schro¨dinger de´pendante du temps n’est
pas invariante par transformation de Lorentz puisque des de´rive´es secondes par rapport
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aux cordonne´es d’espace apparaissent alors que la de´rive´e par rapport au temps est une
de´rive´e premie`re. Le caracte`re asyme´trique de cette e´quation n’est donc pas correct du

















ou` m repre´sente la masse de l’e´lectron.
Pour une particule libre, l’e´quation de Schro¨dinger de´pendante du temps peut alors eˆtre
remplace´e par l’e´quation de Dirac :




ou` α et β sont des matrices 4 × 4. La matrice α est e´crite en terme de 3 matrices de
Pauli σ de dimension 2 × 2 qui sont des matrices complexes permettant de repre´senter
































En re´alite´, a` un facteur 1/2 pre`s les matrices σx,y,z peuvent eˆtre vues comme des
repre´sentations des ope´rateurs de spin sx, sy et sz respectivement, lorsque les fonctions
de spin α et β sont les vecteurs (1,0) et (0,1). L’ope´rateur de moment p intervenant
e´galement dans l’e´quation de Dirac a pour expression : p = −i∇. Enfin, mc2 repre´sente
l’e´nergie de la particule libre au repos.
L’e´quation de Dirac est donc une e´quation a` 4 dimensions et la fonction d’onde relativiste














VI.2. VARIATION D’α DANS LE CADRE DU MODE`LE RELATIVISTE
ou` ΨL et ΨS sont la grande (Large) et la petite (Small) composante de la fonction d’onde
pour lesquelles α et β font re´fe´rence aux fonctions de spin usuelles. Il est a` noter que les
parties spatiales de ΨLα/ΨLβ et ΨSα/ΨSβ ne sont pas ne´cessairement identiques.
Pour les e´lectrons, la grande composante se re´duit a` la solution de l’e´quation de Schro¨din-
ger lorsque c→∞ alors que la petite composante disparaˆıt.
Si un champ e´lectrique (de potentiel e´lectrique V) est pre´sent, l’expression de l’e´quation
de Dirac non-de´pendante du temps devient :







Cette e´quation a` 4 composantes peut alors, selon une transformation [200, 201] que nous















Les deux premiers termes de cette e´quation sont les ope´rateurs d’e´nergie cine´tique et
potentielle usuels non-relativistes. Le troisie`me terme est la correction masse-vitesse
qui est due a` la de´pendance en vitesse de la masse de l’e´lectron. Le terme suivant
est le terme spin-orbite (ou` s repre´sente le spin de l’e´lectron et I l’ope´rateur moment
angulaire r × p) et correspond a` l’interaction du spin de l’e´lectron avec le champ
magne´tique ge´ne´re´ par son propre mouvement. Enfin, le dernier terme est la correction
de Darwin qui peut eˆtre vue comme une correction due a` l’oscillation a` haute fre´quence
de l’e´lectron autour de sa position moyenne. L’ensemble compose´ de la correction
masse-vitesse et de Darwin est ge´ne´ralement appele´ correction scalaire.
De la meˆme manie`re un champ magne´tique B peut eˆtre ajoute´ a` cette e´quation.
On de´finit alors A comme le potentiel vecteur de ce champ magne´tique tel que
A(r) = 12B × (r −RG) et dont RG est l’origine. A partir de ce dernier est alors de´fini
un ope´rateur de moment ge´ne´ralise´ : pi = p+A.
Dans le cas de syste`mes a` plusieurs particules, un traitement relativiste complet com-
mence avec un traitement QED 1 du syste`me qui doit eˆtre lui aussi complet. Il n’existe
pas de manie`re universelle de re´aliser ceci et il est ge´ne´ralement admis qu’il est possible de
1. Quantum Electrodynamics ou The´orie de l’e´lectrodynamique quantique, cette the´orie permet de
combiner deux interactions fondamentales : la force faible et la force e´lectromagne´tique
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cre´er un ope´rateur poly-e´lectronique a` partir des ope´rateurs Dirac [cαpi+β′mc2] mono-
e´lectroniques. De meˆme, dans le cas de l’ope´rateur d’e´nergie potentielle, les ope´rateurs
mono-e´lectroniques sont somme´s pour cre´er un ope´rateur total. Ces deux approximations
semblent eˆtre correctes dans la mesure ou` les re´sultats sont en accord avec l’expe´rience.
Il est important, dans le cadre de ce mode`le relativiste, de de´crire l’interaction
e´letromagne´tique puisqu’elle est la seule des quatre interactions fondamentales a` in-
tervenir au niveau atomique et mole´culaire. Dans le cas non-relativiste, elle est de´crite




Cet ope´rateur, ne de´pendant que de de la distance entre les particules et non du temps,
cette description n’est plus correcte dans le cadre du mode`le relativiste. Au sein de la
the´orie QED, l’interaction coulombienne n’est en fait que le terme d’ordre ze´ro et l’ex-
pression comple`te de l’interaction e´lectromagne´tique peut eˆtre de´veloppe´e par rapport
a` l’inverse de la vitesse de la lumie`re 1/c. Ainsi, lorsque les effets relativistes sont im-
portants ou lorsque qu’un haut degre´ de pre´cision est de´sire´, la correction a` l’ordre 1











(α1 · r12)(α2 · r12)
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La correction a` l’ordre 1 se trouvant entre parenthe`ses est connue sous le nom de
terme de Breit. La premie`re partie de ce terme, l’interaction de Gaunt, correspond a`
l’interaction magne´tique entre les e´lectrons 1 et 2 alors que la seconde partie inclut
un effet de ≪ retard ≫. En effet, l’interaction entre deux particules distantes est
≪ retarde´e ≫ par rapport aux interactions entre particules proches en raison de la valeur
finie de c.
Un de´veloppement en puissances de 1/c (ou en puissances de la constante de structure
fine α=1/c en unite´s atomiques) est une approche standard permettant d’obtenir des
termes correctifs relativistes. En prenant en compte les spins de l’e´lectron (s) et du
noyau (I), et en conside´rant un champ e´lectrique exte´rieur F = −∇φ (ou` φ est un
potentiel scalaire) ainsi qu’un champ magne´tique B tel que B = ∇A, un de´veloppement
de l’Hamiltonien de Dirac jusqu’a` l’ordre 1/c2 et comprenant le potentiel de Coulomb-
Breit donne le jeu d’ope´rateurs suivants :
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Les termes Fi et Bi font re´fe´rence aux champs magne´tique et e´lectrique a` la position de
la particule i. On trouve parmi ces ope´rateurs et dans l’ordre, les corrections de Zeeman,
masse-vitesse, spin-orbite et de Darwin.
(geµB est un facteur correctif ajoute´ au champ quantique puisque le moment magne´tique














































Sont regroupe´s dans cette partie, l’ope´rateur spin-orbite, puis l’ope´rateur spin-other -
orbite de´crivant l’interaction du spin d’un e´lectron avec le champ magne´tique ge´ne´re´ par
le mouvement des autres e´lectrons, l’ope´rateur spin-spin et enfin la partie bi-e´lectronique
de le correction de Darwin.
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On trouve de la meˆme manie`re ici la partie a` un e´lectron de l’ope´rateur spin-orbite,
l’ope´rateur spin-orbite paramagne´tique, puis l’ope´rateur spin-spin et enfin l’ope´rateur
de Darwin e´lectron-noyau.
Ces ope´rateurs sont a` utiliser comme des ope´rateurs pertubatifs de la the´orie non-
relativiste. Dans le cas de notre e´tude et au sein du logiciel MOLPRO, en l’absence
de champ e´lectromagne´tique exte´rieur, seules les corrections : MV, D1, et SO sont
































si · (rij × pi)
r3ij
Les deux premiers termes sont scalaires et induisent un de´placement e´nerge´tique des
e´tats e´lectroniques. Le terme spin-orbite vectoriel va quant a` lui induire un e´clatement
de ces e´tats en niveaux de structure fine.
Il est alors possible de faire varier la constante de structure fine directement au sein de
ces effets ou selon une autre manie`re que nous allons voir maintenant.
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VI.2.3 Scaling de la charge e´le´mentaire
Il est aussi possible faire varier α en fixant c et en faisant varier la charge e´le´mentaire
e. Dans ce cas nous avons vu que la fonction d’onde non-relativiste peut s’e´crire :
Ψλ(r) = λ
3/2Ψ(λr).






















































































Ces corrections au premier ordre suivent une loi d’e´chelle en λ4. De plus ceci permet
de montrer comme nous l’avions e´voque´ plus haut qu’il existe un autre moyen de faire
varier alpha pour ces expressions, puisque plutoˆt que de faire varier α en leur sein il est
possible et strictement e´quivalent de les multiplier par s4.
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VI.2.4 Expression de la correction relativiste pour une transition
e´lectronique
Nous allons de´finir q, de´placement relativiste qui correspond a` la diffe´rence des effets
relativistes associe´es a` une transition donne´e :
q(s = 1) = (MV +D1 + SO)Etat1 − (MV +D1 + SO)Etat2 (VI.10)
ou` le premier terme correspond a` la somme des corrections relativistes masse-vitesse,
de Darwin et spin-orbite pour l’e´tat 1 et ou` le deuxie`me terme correspond a` la meˆme
somme des effets relativiste pour l’e´tat 2. Dans notre cas et par convention, le deuxie`me
e´tat correspondra a` l’e´tat fondamental et le premier e´tat sera l’e´tat excite´ conside´re´.
En utilisant la notation Q, vue pre´ce´demment comme e´tant la correction relativiste
relative a` l’e´nergie d’un e´tat, alors q peut eˆtre exprime´ de la manie`re suivante :
q(s = 1) = Q1 −Q2
Ainsi, selon la loi d’e´chelle en s4, faire varier α dans le cas de ce parame`tre q revient a`
e´crire :
q(s) = q(s = 1)× s4
La valeur du de´placement relativiste, dans le cas d’une variation de s, revient donc a`
multiplier par s4 la valeur de ce de´placement relativiste pour une variation nulle (s=1).
VI.2.5 De´tection expe´rimentale
Pour ce qui est du point de vue pratique, dans le cadre de la de´tection expe´rimentale,
l’expression de la fre´quence observe´e donne´e par l’expression (VI.7) devient alors dans
le cadre relativiste :
ωobs =
ωNRcalc(s = 1) s













ou` de la meˆme manie`re que pre´ce´demment 1 + z′ = (1 + z)/s2, soit z′ = z/s2
C’est cette formule qui est utilise´e dans le cadre de la me´thode MM (Many Multi-
plets) pour de´terminer l’e´ventuelle variation de la constante de structure fine. Plusieurs
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fre´quences, obtenues pour diffe´rentes transitions et diffe´rents syste`mes, sont collecte´es
graˆce aux spectres observe´s en plus d’eˆtre de´termine´es en laboratoire. Un calcul du
de´placement relativiste est re´alise´, ce qui permet en appliquant la formule (VI.13) de
de´terminer les parame`tres z et s et de donner une estimation de la variation de la
constante de structure fine.
VI.2.6 Shift the´orique global et shift observable
Pour re´sumer, nous avons vu dans la partie non-relativiste que :
Te(s) = Te(s = 1)× s
2 (VI.14)
Nous venons de montrer que, dans le cadre relativiste :
q(s) = q(s = 1)× s4 (VI.15)
Il est alors ne´cessaire de de´finir le point de vue adopte´, a` savoir the´orique ou observa-
tionnel. En effet, nous venons de voir avec l’e´quation (VI.13) qu’un facteur s2 peut se
voir absorbe´ dans le redshift si l’on conside`re les choses d’un point de vue strictement
observationnel. Pourtant il est aussi possible de voir les choses de manie`re purement
the´orique (e´quation (VI.13)) et de ne pas inte´grer ce facteur s2 au redshift. A` partir de
ce constat il est possible de pre´senter les re´sultats de deux manie`res :
— en conside´rant un mode`le the´orique permettant de calculer un de´calage the´orique
global (au sens de la chimie quantique) des e´nergies de transition ce qui peut
s’e´crire pour une transition selon :
Te(s) + q(s) = Te(s = 1)× s
2 + q(s = 1)× s4 (VI.16)
— ou selon un mode`le observationnel en ne conside´rant que le de´calage observable
des e´nergies de transition, ce qui peut eˆtre re´sume´ selon :
Te(s) + q(s) = Te(s = 1) + q(s = 1)× s
2 (VI.17)
Nous donnerons donc par la suite les valeurs dans les 2 cas : the´orique et observationnel.
Mais avant de proce´der aux calculs a` proprement parler, des tests ont e´te´ re´alise´s dans
le cas de diffe´rents atomes afin de de´terminer les valeurs du de´calage relativiste q et de
les comparer aux valeurs de la litte´rature.
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VI.2.7 Tests de calcul du parame`tre q dans le cas des atomes
Des calculs du de´calage relativiste q tel qu’il est de´fini par la formule (VI.10) ont donc
e´te´ re´alise´s en conside´rant diffe´rents atomes. Il est a` noter que les valeurs des de´calages
sont et seront par la suite calcule´s pour une valeur de variation nulle (s=1) puisque pour
obtenir le re´sultat dans le cas d’une variation s, il suffit d’appliquer la formule (VI.15).
Les re´sultats sont pre´sente´s dans le tableau VI.15. Les calculs ont tous e´te´ re´alise´s au
niveau MRCI/aug-cc-pVQZ.
Transition Espace q Valeurs tire´es
conside´re´e actif (s=1) de la litte´rature
Mg 3s2 1S0 − 3s3p
1P1 3s → 3d 86,6 106 [202]
Mg+ 3s 2S1/2 − 3p
2P1/2 3s → 3d 114,7 119,6 [203]
3s 2S1/2 − 3p
2P3/2 3s → 3d 200,5 211,2 [203]
Cr+ 3d5 6S5/2 − 3d
44p 6P7/2 3d → 4p -1180,52 -1110 [204]
Fe+ 3d64s a6D9/2 − 3d
64p y6P7/2 3d → 4p 1686,5 1398 [202]
Tableau VI.14 – Valeurs des de´calages relativistes q (s=1) calcule´es au niveau
MRCI/aug-cc-pVQZ dans le cas de diffe´rents atomes. La valeur de q est donne´e en
cm−1.
Les valeurs obtenues semblent en bon accord avec les valeurs trouve´es dans la litte´rature
et calculer les corrections relativistes au premier ordre avec le logiciel MOLPRO paraˆıt
approprie´. Cette me´thode va e´galement pouvoir eˆtre applique´e aux cas des mole´cules et
nous allons donc dans la prochaine partie pre´senter les re´sultats permettant d’estimer
les de´calages spectraux.
VI.3 Influence de la variation d’α sur les spectres de
mole´cules diatomiques
Les mole´cules choisies ont e´te´ se´lectionne´es selon des crite`res d’abondance ou parce
qu’elles sont des mole´cules primordiales que l’on sera a` meˆme de retrouver en remontant
loin dans le temps pour tester la constance d’α sur de grandes pe´riodes.
Ces mole´cules ont toutes e´te´ de´tecte´es dans le milieu interstellaire. Lors de ces cal-
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culs, nous avons respecte´ la convention prise tout au long de ce chapitre a` savoir de ne
conside´rer que des transitions e´lectroniques se trouvant dans le domaine visible a` l’ex-
ception du cas des mole´cules primordiales puisque les e´nergies sont tre`s hautes de`s les
premie`res transitions.
Nous avons ainsi e´tudie´ les spectres de 9 mole´cules diatomiques a` savoir CH, CH+, NH,











Tableau VI.15 – Valeurs des distances internucle´aires au sein des mole´cules diato-
miques e´tudie´es telles qu’elles sont donne´es par l’expe´rience [196]
Dans le cas de LiH+, la distance internucle´aire ne se trouvant pas dans la litte´rature, nous
l’avons de´termine´e au niveau MRCI/aug-cc-pVQZ et obtenu une valeur de 2,1328 A˚.
Les calculs ont e´te´ re´alise´s au niveau MRCI/aug-cc-pVQZ en conside´rant l’espace de
valence comme espace actif. Les re´sultats sont donne´s a` la fois selon le mode`le the´orique
et selon le mode`le observationnel. La re´fe´rence est la meˆme dans les deux cas et est le
re´sultat des calculs obtenus pour une variation nulle de la constante de structure fine
(s=1).
De la meˆme manie`re que pre´ce´demment, les tableaux de re´fe´rence (s=1) regroupent les
valeurs calcule´es des transitions e´lectroniques note´es Te et exprime´es a` la fois en cm
−1
et en A˚.
Pour ce qui est des tableaux obtenus apre`s variation d’α :
— pour le mode`le the´orique les transitions e´lectroniques Te sont calcule´es selon la
formule (VI.16) et sont donne´es a` la fois en cm−1 et en A˚ ;
— pour le mode`le observationnel les transitions e´lectroniques Te sont calcule´es selon
la formule (VI.17) et sont donne´es elles aussi a` la fois en cm−1 et en A˚ ;
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Les autres donne´es sont obtenues graˆce a` des calculs similaires. On trouve donc au sein
de ces tableaux, le pourcentage de variation calcule´ par rapport a` la valeur de transition
de re´fe´rence obtenue pour s=1 (en utilisant la formule (VI.6), la valeur de re´fe´rence est la
valeur de la transition obtenue pour s=1 et la valeur calcule´e correspond a` celle obtenue
pour une valeur de s diffe´rente de 1), ainsi que la valeur du de´placement (Shift) donne´
en cm−1 et en A˚.
VI.3.1 Calculs pre´liminaires re´alise´s pour la mole´cule CH
Comme dans le cadre du mode`le non-relativiste, des tests pre´liminaires ont e´te´ effectue´s
en conside´rant la mole´cule CH.
Comme nous l’avions indique´, le mode`le the´orique (partie VI.3.1.1) puis le mode`le ob-
servationnel (partie VI.3.1.2) ont e´te´ pris en compte, en conside´rant dans chaque cas une
variation de l’ordre de ×10−5 (s=0,99999 et s=1,00001), puis deux variations plus faible
de l’ordre de ×10−6 et ×10−7, et pour finir une variation plus grande de l’ordre de ×10−4.
Les remarques faites pour les calculs effectue´s dans le cadre du mode`le non-relativiste
sont transposables ici puisque quelle que soit l’approche conside´re´e, les de´placements
par rapport a` la valeur de re´fe´rence (s=1) sont tre`s faibles dans le cas d’une variation
d’α de l’ordre de ×10−5. La comparaison des valeurs obtenues entre les deux approches
pour une transition donne´e montre que les de´placements sont encore plus faibles dans le
cas de l’approche observationnelle. Par exemple, si l’on conside`re la transition 2Π−2Σ+
pour une valeur de s e´gale a` 1,00001, le de´placement est 6,418 ×10−1 cm−1 dans le cas de
l’approche the´orique alors qu’il n’est que de 7,429 ×10−4 cm−1 dans le cas de l’approche
observationnelle.
De la meˆme manie`re que dans le cadre de l’approche non-relativiste, les valeurs des
de´placements calcule´s diminuent avec la variation d’α (s=1,000001 et s=1,0000001) et
inversement.
CH s=1
q (cm−1) Te + q (cm
−1) Te + q (A˚)
2Π 0 0 0
2Π 26,530 26,530 3769304,501
4Σ− 50,200 6318,628 15826,221
2∆ 38,472 23433,447 4267,405
2∆ 41,128 23436,103 4266,921
2Σ− 29,054 26369,251 3792,296
2Σ+ 37,144 32052,951 3119,838
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VI.3.1.1 Du point de vue the´orique
CH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 26.529 3769455.277 -4.000 ×10−3 -1.061 ×10−3 1.508 ×102
4Σ− 6318.500 15826.540 -2.016 ×10−3 -1.274 ×10−1 3.190 ×10−1
2∆ 23432.978 4267.490 -2.003 ×10−3 -4.694 ×10−1 8.549 ×10−2
2∆ 23435.633 4267.007 -2.003 ×10−3 -4.695 ×10−1 8.549 ×10−2
2Σ− 26368.723 3792.372 -2.002 ×10−3 -5.280 ×10−1 7.593 ×10−2
2Σ+ 32052.309 3119.900 -2.002 ×10−3 -6.418 ×10−1 6.247 ×10−2
CH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 26.531 3769153.733 4.000 ×10−3 1.061 ×10−3 -1.508 ×102
4Σ− 6318.755 15825.902 2.016 ×10−3 1.274 ×10−1 -3.190 ×10−1
2∆ 23433.917 4267.319 2.003 ×10−3 4.694 ×10−1 -8.549 ×10−2
2∆ 23436.572 4266.836 2.004 ×10−3 4.695 ×10−1 -8.549 ×10−2
2Σ− 26369.779 3792.220 2.002 ×10−3 5.280 ×10−1 -7.593 ×10−2
2Σ+ 32053.593 3119.775 2.002 ×10−3 6.418 ×10−1 -6.247 ×10−2
CH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,999999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 26.530 3769319.579 -4.000 ×10−4 -1.061 ×10−4 1.508 ×101
4Σ− 6318.615 15826.253 -2.016 ×10−4 -1.274 ×10−2 3.190 ×10−2
2∆ 23433.400 4267.413 -2.003 ×10−4 -4.694 ×10−2 8.549 ×10−3
2∆ 23436.056 4266.930 -2.004 ×10−4 -4.695 ×10−2 8.549 ×10−3
2Σ− 26369.198 3792.303 -2.002 ×10−4 -5.280 ×10−2 7.593 ×10−3
2Σ+ 32052.887 3119.844 -2.002 ×10−4 -6.418 ×10−2 6.247 ×10−3
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CH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,000001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 26.530 3769289.424 4.000 ×10−4 1.061 ×10−4 -1.508 ×101
4Σ− 6318.640 15826.189 2.016 ×10−4 1.274 ×10−2 -3.190 ×10−2
2∆ 23433.494 4267.396 2.003 ×10−4 4.694 ×10−2 -8.549 ×10−3
2∆ 23436.150 4266.912 2.004 ×10−4 4.695 ×10−2 -8.549 ×10−3
2Σ− 26369.304 3792.288 2.002 ×10−4 5.280 ×10−2 -7.593 ×10−3
2Σ+ 32053.015 3119.831 2.002 ×10−4 6.418 ×10−2 -6.247 ×10−3
CH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,0000001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 26.530 3769302.994 4.000 ×10−5 1.061 ×10−5 -1.508
4Σ− 6318.629 15826.218 2.016 ×10−5 1.274 ×10−3 -3.190 ×10−3
2∆ 23433.452 4267.404 2.003 ×10−5 4.694 ×10−3 -8.549 ×10−4
2∆ 23436.107 4266.920 2.004 ×10−5 4.695 ×10−3 -8.549 ×10−4
2Σ− 26369.256 3792.295 2.002 ×10−5 5.280 ×10−3 -7.593 ×10−4
2Σ+ 32052.957 3119.837 2.002 ×10−5 6.418 ×10−3 -6.247 ×10−4
CH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,0001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 26.541 3767797.156 4.001 ×10−2 0.0106 -1507.345
4Σ− 6319.902 15823.031 2.016 ×10−2 1.274 -3.190
2∆ 23438.142 4266.550 2.003 ×10−2 4.695 -0.855
2∆ 23440.798 4266.066 2.004 ×10−2 4.696 -0.855
2Σ− 26374.531 3791.537 2.002 ×10−2 5.280 -0.759
2Σ+ 32059.369 3119.213 2.002 ×10−2 6.418 -0.625
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VI.3.1.2 Du point de vue observationnel
CH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 26.530 3769379.889 -2.000 ×10−3 -5.306 ×10−4 7.539 ×101
4Σ− 6318.627 15826.224 -1.589 ×10−5 -1.004 ×10−3 2.515 ×10−3
2∆ 23433.446 4267.405 -3.284 ×10−6 -7.694 ×10−4 1.401 ×10−4
2∆ 23436.102 4266.921 -3.510 ×10−6 -8.226 ×10−4 1.498 ×10−4
2Σ− 26369.251 3792.296 -2.204 ×10−6 -5.811 ×10−4 8.357 ×10−5
2Σ+ 32052.950 3119.838 -2.318 ×10−6 -7.429 ×10−4 7.231 ×10−5
CH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 26.531 3769229.116 2.000 ×10−3 5.306 ×10−4 -7.538 ×101
4Σ− 6318.629 15826.219 1.589 ×10−5 1.004 ×10−3 -2.515 ×10−3
2∆ 23433.448 4267.404 3.284 ×10−6 7.694 ×10−4 -1.401 ×10−4
2∆ 23436.104 4266.921 3.510 ×10−6 8.226 ×10−4 -1.498 ×10−4
2Σ− 26369.252 3792.296 2.204 ×10−6 5.811 ×10−4 -8.357 ×10−5
2Σ+ 32052.951 3119.838 2.318 ×10−6 7.429 ×10−4 -7.231 ×10−5
CH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,999999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 26.530 3769312.040 -2.000 ×10−4 -5.306 ×10−5 7.539
4Σ− 6318.628 15826.221 -1.589 ×10−6 -1.004 ×10−4 2.515 ×10−4
2∆ 23433.447 4267.405 -3.284 ×10−7 -7.694 ×10−5 1.401 ×10−5
2∆ 23436.103 4266.921 -3.510 ×10−7 -8.226 ×10−5 1.498 ×10−5
2Σ− 26369.251 3792.296 -2.204 ×10−7 -5.811 ×10−5 8.357 ×10−6
2Σ+ 32052.951 3119.838 -2.318 ×10−7 -7.429 ×10−5 7.231 ×10−6
153
CHAPITRE VI. ETUDE DE L’INFLUENCE D’α SUR LE SPECTRE DE
MOLE´CULES DIATOMIQUES
CH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,000001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 26.530 3769296.963 2.000 ×10−4 5.306 ×10−5 -7.539
4Σ− 6318.628 15826.221 1.589 ×10−6 1.004 ×10−4 -2.515 ×10−4
2∆ 23433.447 4267.405 3.284 ×10−7 7.694 ×10−5 -1.401 ×10−5
2∆ 23436.103 4266.921 3.510 ×10−7 8.226 ×10−5 -1.498 ×10−5
2Σ− 26369.251 3792.296 2.204 ×10−7 5.811 ×10−5 -8.357 ×10−6
2Σ+ 32052.951 3119.838 2.318 ×10−7 7.429 ×10−5 -7.231 ×10−6
CH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,0000001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 26.530 3769303.747 2.000 ×10−5 5.306 ×10−6 -7.539 ×10−1
4Σ− 6318.628 15826.221 1.589 ×10−7 1.004 ×10−5 -2.515 ×10−5
2∆ 23433.447 4267.405 3.284 ×10−8 7.694 ×10−6 -1.401 ×10−6
2∆ 23436.103 4266.921 3.510 ×10−8 8.226 ×10−6 -1.498 ×10−6
2Σ− 26369.251 3792.296 2.204 ×10−8 5.811 ×10−6 -8.357 ×10−7
2Σ+ 32052.951 3119.838 2.318 ×10−8 7.429 ×10−6 -7.231 ×10−7
CH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,0001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 26.535 3768550.753 2.000 ×10−2 5.306 ×10−3 -7.537 ×102
4Σ− 6318.638 15826.196 1.589 ×10−4 1.004 ×10−2 -2.515 ×10−2
2∆ 23433.455 4267.403 3.284 ×10−5 7.695 ×10−3 -1.401 ×10−3
2∆ 23436.111 4266.920 3.510 ×10−5 8.226 ×10−3 -1.498 ×10−3
2Σ− 26369.257 3792.295 2.204 ×10−5 5.811 ×10−3 -8.357 ×10−4
2Σ+ 32052.958 3119.837 2.318 ×10−5 7.429 ×10−3 -7.231 ×10−4
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Les meˆmes calculs vont donc pouvoir eˆtre effectue´s dans le cas des autres mole´cules
diatomiques conside´re´es. De la meˆme manie`re, dans chaque cas le tableau servant de
re´fe´rence (s=1) est donne´ dans un premier temps suivi des tableaux re´sumant les valeurs
obtenues pour une variation s de l’ordre de 10−5, d’abord dans le cadre du mode`le
the´orique puis selon le mode`le observationnel.
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VI.3.2 Cas de la mole´cule CH+
CH+ s=1
q (cm−1) Te + q(cm
−1) Te + q(A˚)
1Σ+ 0 0 0
3Π 16,249 9581,614 10436,655
3Π 49,446 9614,811 10400,620
1Π 17,430 24823,293 4028,474
3Σ− 55,150 39480,565 2532,891
VI.3.2.1 Du point de vue the´orique
CH+ Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+ 0 0 - - -
3Π 9581.422 10436.864 -2.003 ×10−3 -1.920 ×10−1 2.091 ×10−1
3Π 9614.618 10400.829 -2.010 ×10−3 -1.933 ×10−1 2.091 ×10−1
1Π 24822.796 4028.555 -2.001 ×10−3 -4.968 ×10−1 8.063 ×10−2
3Σ− 39479.774 2532.943 -2.003 ×10−3 -7.907 ×10−1 5.073 ×10−2
CH+ Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+ 0 0 - - -
3Π 9581.806 10436.446 2.003 ×10−3 1.920 ×10−1 -2.091 ×10−1
3Π 9615.005 10400.411 2.010 ×10−3 1.933 ×10−1 -2.091 ×10−1
1Π 24823.790 4028.394 2.001 ×10−3 4.968 ×10−1 -8.062 ×10−2
3Σ− 39481.356 2532.841 2.003 ×10−3 7.907 ×10−1 -5.073 ×10−2
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VI.3.2.2 Du point de vue observationnel
CH+ Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+ 0 0 - - -
3Π 9581.613 10436.656 -3.392 ×10−6 -3.250 ×10−4 3.540 ×10−4
3Π 9614.810 10400.621 -1.029 ×10−5 -9.889 ×10−4 1.070 ×10−3
1Π 24823.293 4028.474 -1.404 ×10−6 -3.486 ×10−4 5.657 ×10−5
3Σ− 39480.564 2532.892 -2.794 ×10−6 -1.103 ×10−3 7.076 ×10−5
CH+ Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+ 0 0 - - -
3Π 9581.614 10436.655 3.392 ×10−6 3.250 ×10−4 -3.540 ×10−4
3Π 9614.812 10400.619 1.029 ×10−5 9.889 ×10−4 -1.070 ×10−3
1Π 24823.293 4028.474 1.404 ×10−6 3.486 ×10−4 -5.657 ×10−5
3Σ− 39480.566 2532.892 2.794 ×10−6 1.103 ×10−3 -7.076 ×10−5
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VI.3.3 Cas de la mole´cule NH
NH s=1
q (cm−1) Te + q(cm
−1) Te + q(A˚)
3Σ− 0 0 0
1∆ -4,126 12693,160 7878,259
1Σ+ 1,314 21310,233 4692,581
3Πi 10,266 29756,973 3360,557
3Πi 78,597 29825,304 3352,858
VI.3.3.1 Du point de vue the´orique
NH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
3Σ− 0 0 - - -
1∆ 12692.906 7878.417 -1.999 ×10−3 -2.538 ×10−1 1.575 ×10−1
1Σ+ 21309.807 4692.675 -2.000 ×10−3 -4.262 ×10−1 9.386 ×10−2
3Πi 29756.377 3360.624 -2.001 ×10−3 -5.953 ×10−1 6.724 ×10−2
3Πi 29824.706 3352.925 -2.005 ×10−3 -5.981 ×10−1 6.723 ×10−2
NH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
3Σ− 0 0 - - -
1∆ 12693.413 7878.102 1.999 ×10−3 2.538 ×10−1 -1.575 ×10−1
1Σ+ 21310.659 4692.487 2.000 ×10−3 4.262 ×10−1 -9.386 ×10−2
3Πi 29757.568 3360.490 2.001 ×10−3 5.953 ×10−1 -6.723 ×10−2
3Πi 29825.902 3352.790 2.005 ×10−3 5.981 ×10−1 -6.723 ×10−2
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VI.3.3.2 Du point de vue observationnel
NH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
3Σ− 0 0 - - -
1∆ 12693.160 7878.259 6.501 ×10−7 8.252 ×10−5 -5.122 ×10−5
1Σ+ 21310.233 4692.581 -1.233 ×10−7 -2.627 ×10−5 5.785 ×10−6
3Πi 29756.972 3360.557 -6.900 ×10−7 -2.053 ×10−4 2.319 ×10−5
3Πi 29825.302 3352.858 -5.270 ×10−6 -1.572 ×10−3 1.767 ×10−4
NH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
3Σ− 0 0 - - -
1∆ 12693.160 7878.259 -6.501 ×10−7 -8.252 ×10−5 5.122 ×10−5
1Σ+ 21310.233 4692.581 1.233 ×10−7 2.627 ×10−5 -5.785 ×10−6
3Πi 29756.973 3360.557 6.900 ×10−7 2.053 ×10−4 -2.319 ×10−5
3Πi 29825.305 3352.858 5.271 ×10−6 1.572 ×10−3 -1.767 ×10−4
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VI.3.4 Cas de la mole´cule OH
OH s=1
q (cm−1) Te + q(cm
−1) Te + q(A˚)
2Π 0 0 0
2Π 136,048 136,048 735035,057
2Σ+ 115,650 33431,141 2991,223
2Σ+ -2,238 65343,861 1530,366
2Σ− -9,598 79718,163 1254,419
VI.3.4.1 Du point de vue the´orique
OH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 136.042 735064.459 -4.000 ×10−3 -0.005442 2.940 ×101
2Σ+ 33430.470 2991.283 -2.007 ×10−3 -0.6709 6.003 ×10−2
2Σ+ 65342.554 1530.396 -2.000 ×10−3 -1.307 3.061 ×10−2
2Σ− 79716.569 1254.444 -2.000 ×10−3 -1.594 2.509 ×10−2
OH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 136.053 735005.656 4.000 ×10−3 0.005442 -2.940 ×101
2Σ+ 33431.812 2991.163 2.007 ×10−3 0.6709 -6.003 ×10−2
2Σ+ 65345.168 1530.335 2.000 ×10−3 1.307 -3.061 ×10−2
2Σ− 79719.757 1254.394 2.000 ×10−3 1.594 -2.508 ×10−2
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VI.3.4.2 Du point de vue observationnel
OH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 136.045 735049.758 -2.000 ×10−3 -2.721 ×10−3 1.470 ×101
2Σ+ 33431.139 2991.223 -6.919 ×10−6 -2.313 ×10−3 2.070 ×10−4
2Σ+ 65343.861 1530.366 6.851 ×10−8 4.477 ×10−5 -1.049 ×10−6
2Σ− 79718.163 1254.419 2.408 ×10−7 1.920 ×10−4 -3.021 ×10−6
OH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Π 0 0 - - -
2Π 136.051 735020.356 2.000 ×10−3 2.721 ×10−3 -1.470 ×101
2Σ+ 33431.143 2991.223 6.919 ×10−6 2.313 ×10−3 -2.070 ×10−4
2Σ+ 65343.861 1530.366 -6.851 ×10−8 -4.477 ×10−5 1.049 ×10−6
2Σ− 79718.163 1254.419 -2.408 ×10−7 -1.920 ×10−4 3.021 ×10−6
161
CHAPITRE VI. ETUDE DE L’INFLUENCE D’α SUR LE SPECTRE DE
MOLE´CULES DIATOMIQUES
VI.3.5 Cas de la mole´cule CO
CO s=1
q (cm−1) Te + q(cm
−1) Te + q(A˚)
1Σ+ 0 0 0
3Πr 2,114 51060,834 1958,448
3Πr 85,075 51143,796 1955,271
3Σ+ -31,055 69223,122 1444,604
VI.3.5.1 Du point de vue the´orique
CO Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+ 0 0 - - -
3Πr 51059.813 1958.487 -2.000 ×10−3 -1.021 3.917 ×10−2
3Πr 51142.771 1955.311 -2.003 ×10−3 -1.025 3.917 ×10−2
3Σ+ 69221.738 1444.633 -1.999 ×10−3 -1.384 2.888 ×10−2
CO Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+ 0 0 - - -
3Πr 51061.856 1958.409 2.000 ×10−3 1.021 -3.917 ×10−2
3Πr 51144.820 1955.232 2.003 ×10−3 1.025 -3.917 ×10−2
3Σ+ 69224.506 1444.575 1.999 ×10−3 1.384 -2.888 ×10−2
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VI.3.5.2 Du point de vue observationnel
CO Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+ 0 0 - - -
3Πr 51060.834 1958.448 -8.279 ×10−8 -4.227 ×10−5 1.621 ×10−6
3Πr 51143.794 1955.271 -3.327 ×10−6 -1.701 ×10−3 6.505 ×10−5
3Σ+ 69223.123 1444.604 8.972 ×10−7 6.211 ×10−4 -1.296 ×10−5
CO Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+ 0 0 - - -
3Πr 51060.834 1958.448 8.279 ×10−8 4.227 ×10−5 -1.621 ×10−6
3Πr 51143.797 1955.271 3.327 ×10−6 1.702 ×10−3 -6.505 ×10−5
3Σ+ 69223.122 1444.604 -8.972 ×10−7 -6.211 ×10−4 1.296 ×10−5
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VI.3.6 Cas de la mole´cule H2
H2 s=1
q (cm−1) Te + q(cm
−1) Te + q(A˚)
1Σ+g 0 0 0
1Σ+u -0,445 102773,175 973,017
1Πu -0,633 112812,926 886,423
VI.3.6.1 Du point de vue the´orique
H2 Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+g 0 0 - - -
1Σ+u r 102771.120 973.036 -2.000 ×10
−3 -2.055 1.946 ×10−2
1Πur 112810.670 886.441 -2.000 ×10
−3 -2.056 1.773 ×10−2
H2 Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+g 0 0 - - -
1Σ+u r 102775.231 972.997 2.000 ×10
−3 2.055 -1.946 ×10−2
1Πur 112815.182 886.406 2.000 ×10
−3 2.056 -1.773 ×10−2
VI.3.6.2 Du point de vue observationnel
H2 Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+g 0 0 - - -
1Σ+u r 102773.175 973.017 8.653 ×10
−9 8.893 ×10−6 -8.419 ×10−8
1Πur 112812.926 886.423 1.123 ×10
−8 1.266 ×10−5 -9.950 ×10−8
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H2 Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+g 0 0 - - -
1Σ+u r 102773.175 973.017 -8.653 ×10
−9 -8.893 ×10−6 8.419 ×10−8
1Πur 112812.926 886.423 -1.123 ×10
−8 -1.266 ×10−5 9.950 ×10−8
165
CHAPITRE VI. ETUDE DE L’INFLUENCE D’α SUR LE SPECTRE DE
MOLE´CULES DIATOMIQUES
VI.3.7 Cas de la mole´cule BeH
BeH s=1
q (cm−1) Te + q(cm
−1) Te + q(A˚)
2Σ+ 0 0 0
2Πr 3,576 19966,883 5008,293
2Πr 5,376 19968,683 5007,842
VI.3.7.1 Du point de vue the´orique
BeH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Σ+ 0 0 - - -
2Πr 19966.483 5008.393 -2.000 ×10−3 -3.994 ×10−1 1.002 ×10−1
2Πr 19968.283 5007.942 -2.001 ×10−3 -3.995 ×10−1 1.002 ×10−1
BeH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Σ+ 0 0 - - -
2Πr 19967.282 5008.193 2.000 ×10−3 3.994 ×10−1 -1.002 ×10−1
2Πr 19969.082 5007.741 2.001 ×10−3 3.995 ×10−1 -5.516 ×10−1
VI.3.7.2 Du point de vue observationnel
BeH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Σ+ 0 0 - - -
2Πr 19966.883 5008.293 -3.582 ×10−7 -7.152 ×10−5 1.794 ×10−5
2Πr 19968.682 5007.842 -5.384 ×10−7 -1.075 ×10−4 2.696 ×10−5
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BeH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Σ+ 0 0 - - -
2Πr 19966.883 5008.293 3.582 ×10−7 7.152 ×10−5 -1.794 ×10−5
2Πr 19968.683 5007.842 5.384 ×10−7 1.075 ×10−4 -2.696 ×10−5
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VI.3.8 Cas de la mole´cule LiH
LiH s=1
q (cm−1) Te + q(cm
−1) Te + q(A˚)
1Σ+ 0 0 0
1Σ+ 0,691 29176,643 3427,318
1Π 1,479 37186,796 2689,020
VI.3.8.1 Du point de vue the´orique
LiH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+ 0 0 - - -
1Σ+ 29176.751 3427.386 -2.000 ×10−3 -5.836 ×10−1 6.855 ×10−2
1Π 37187.531 2689.073 -2.000 ×10−3 -7.438 ×10−1 5.378 ×10−2
LiH Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+ 0 0 - - -
1Σ+ 29177.918 3427.249 2.000 ×10−3 5.836 ×10−1 -6.855 ×10−2
1Π 37189.018 2688.966 2.000 ×10−3 7.438 ×10−1 -5.378 ×10−2
VI.3.8.2 Du point de vue observationnel
LiH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+ 0 0 - - -
1Σ+ 29177.334 3427.318 -4.735 ×10−8 -1.382 ×10−5 1.623 ×10−6
1Π 37188.274 2689.020 -7.952 ×10−8 -2.957 ×10−5 2.138 ×10−6
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LiH Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
1Σ+ 0 0 - - -
1Σ+ 29177.334 3427.318 4.735 ×10−8 1.382 ×10−5 -1.623 ×10−6
1Π 37188.275 2689.020 1.590 ×10−7 5.914 ×10−5 -4.277 ×10−6
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VI.3.8.3 Cas de la mole´cule LiH+
LiH+ s=1
q (cm−1) Te + q(cm
−1) Te + q(A˚)
2Σ 0 0 0
2Σ -2,780 80567,017 1241,203
2Π 1,366 87147,060 1147,486
2Π 1,884 87147,578 1147,479
VI.3.8.4 Du point de vue the´orique
LiH+ Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Σ 0 0 - - -
2Σ 80565.406 1241.228 -2.000 ×10−3 -1.611 2.482 ×10−2
2Π 87145.317 1147.509 -2.000 ×10−3 -1.743 2.295 ×10−2
2Π 87145.335 1147.502 -2.000 ×10−3 -1.743 2.295 ×10−2
LiH+ Te(s) + q(s) Te(s) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Σ 0 0 - - -
2Σ 80568.628 1241.178 2.000 ×10−3 1.611 -2.482 ×10−2
2Π 87148.803 1147.463 2.000 ×10−3 1.743 -2.295 ×10−2
2Π 87149.321 1147.456 2.000 ×10−3 1.743 -2.295 ×10−2
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VI.3.8.5 Du point de vue observationnel
LiH+ Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=0,99999 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Σ 0 0 - - -
2Σ 80567.017 1241.203 6.902 ×10−8 5.561 ×10−5 -8.567 ×10−7
2Π 87147.060 1147.486 -3.135 ×10−8 -2.732 ×10−5 3.597 ×10−7
2Π 87147.578 1147.479 -4.323 ×10−8 -3.768 ×10−5 4.961 ×10−7
LiH+ Te(s = 1) + q(s) Te(s = 1) + q(s) % variation / s = 1 Shift Shift
s=1,00001 (cm−1) (A˚) (cm−1) (A˚)
2Σ 0 0 - - -
2Σ 80567.017 1241.203 -6.902 ×10−8 -5.561 ×10−5 8.567 ×10−7
2Π 87147.060 1147.486 3.135 ×10−8 2.732 ×10−5 -3.597 ×10−7
2Π 87147.578 1147.479 4.323 ×10−8 3.768 ×10−5 -4.961 ×10−7
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VI.4 Conclusion
Nous avons vu qu’il e´tait possible de simuler des variations de la constante de structure
fine α a` la fois dans le cadre d’un mode`le non-relativiste et d’un mode`le relativiste et
d’en e´valuer quantitativement les conse´quences. Nous avons montre´ que dans le cadre
du mode`le non-relativiste le de´calage spectral induit par ces variations n’e´tait pas
de´celable observationnellement et se voyait absorbe´ dans ce qui est attribue´ au redshift
habituel mais que dans le cadre relativiste il apparaissait un de´placement spe´cifique
e´ventuellement observable.
Nous avons alors e´te´ amene´s a` de´finir deux mode`les : l’un qualifie´ de the´orique et l’autre
d’observationnel.
Le premier pre´voit la re´ponse a` la variation de α a` la fois dans la partie non-relativiste
et relativiste de l’e´nergie de transition et fournit ainsi une indication sur ce que nous
avons appele´ le de´calage the´orique global.
Le second ne tient compte que du de´calage spe´cifique induit par la variation de α dans
le cadre du mode`le relativiste et donne une indication sur ce que nous avons appele´ le
de´calage observationnel.
Avec cette me´thode, nous pre´sentons un protocole permettant de de´terminer les
de´calages induits par une variation de la constante de structure fine a` partir du spectre
e´lectronique calcule´ a` variation nulle, aussi bien pour les mole´cules que pour les atomes.
Concernant les re´sultats obtenus graˆce a` ce protocole, nous reportons, dans un premier
tableau et pour chaque mole´cule, la transition subissant le plus grand de´calage (Ta-
bleau VI.16).
Dans un second tableau (Tableau VI.17) sont reporte´es les re´solutions (∆λ/λ) de
quelques instruments ainsi que leur pre´cision (∆λ) ; cette dernie`re est obtenue par cal-
cul a` partir de la valeur de re´solution de l’instrument conside´re´ et pour une valeur de
longueur d’onde me´diane du domaine visible a` savoir λ = 600 nm.
Apre`s analyse des donne´es de ces deux tableaux, on remarque que le shift de la mole´cule
CH, qui est le plus important parmi toutes les mole´cules conside´re´es, ne pourrait eˆtre
de´tecte´ que par le LVCU et le laser de l’ETH a` Zu¨rich. Or ces instruments ne sont uti-
lisables que pour des expe´riences de laboratoire qui ne permettent pas de faire varier
la valeur d’α. Ainsi, dans la liste donne´e, le seul instrument capable d’observer une va-
riation effective d’α est le te´lescope VLT mais au vu de la pre´cision requise il ne serait
possible d’observer aucun des shifts calcule´s.
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En conclusion, dans tous les cas e´tudie´s, les re´sultats obtenus selon notre protocole
montrent qu’une variation de α de l’ordre de celle que J. Webb affirme avoir de´tecte´e,
induirait des de´placements de raies minimes qui ne seraient pas de´celables par les appa-
reils d’observation actuels, leur re´solution e´tant trop faible.
Allant dans le meˆme sens, une nouvelle e´tude mene´e par Evans, Murphy et al. [205] a`
l’aide de 3 te´le´scopes (VLT, Keck et Subaru) n’a de nouveau mis en e´vidence aucune
variation de α.
s = 0,99999 Transition Te + q Shift Shift
(s=1) observationnel Observationnel
(cm−1) (cm−1) (A˚)
CH 2Π - 4Σ− 6318,628 -1,004 ×10−3 2,515 ×10−3
CH+ 1Σ+ - 3Σ− 39480,565 -1,103 ×10−3 7,076 ×10−5
NH 3Σ− - 3Πi 29825,304 -1,572 ×10
−3 1,767 ×10−4
OH 2Π - 2Σ+ 33431,141 -2,313 ×10−3 2,070 ×10−4




1Πur 112812,926 1,266 ×10
−5 -9,950 ×10−8
BeH 2Σ+ - 2Πr 19968,683 -1,075 ×10
−4 2,696 ×10−5
LiH 1Σ+ - 1Π 37186,796 -1,382 ×10−5 1,623 ×10−6
LiH+ 2Σ - 2Π 87147,06 -2,732 ×10−5 3,597 ×10−7
Tableau VI.16 – Tableau re´pertoriant, pour chaque mole´cule, la transition subissant
le plus grand de´calage.
Instrument Type ∆λ/λ ∆λ
d’expe´rience (A˚)
LVCU (Amsterdam) Laboratoire 5 ×10−8 3 ×10−4
Laser (ETH - Zu¨rich) Laboratoire 1 ×10−8 6 ×10−5
SOLEIL (Gif-sur-Yvette - DESIRS) Laboratoire 4 ×10−7 2,4 ×10−3
Spectrographe 10 m (Meudon) Laboratoire 1-3 ×10−6 1,2 ×10−2
VLT (Chili - Red arm) Observation 1 ×10−5 6 ×10−2





Les me´thodes de chimie quantique et plus particulie`rement les approches CASPT2
et MRCI nous ont permis d’apporter des re´ponses plausibles a` la question de la
non-observation de quelques compose´s mole´culaires d’he´lium tels que HeH+, [HeH3]
+
ou CHe2+ et nous ont permis d’e´valuer l’effet d’une variation de la constante de
structure fine sur le spectre de mole´cules diatomiques.
Il existait une explication a` la non-observation d’HeH+ au sein des re´gions H I et nous
en proposons une pour ce qui est des re´gions a` dominante H2. La mode´lisation de la
re´action entre HeH+ et H2 par une hypersurface de potentiel montre en effet que l’ion
est de´truit pour donner He + H+3 . Lors de la mode´lisation du profil re´actionnel de cette
re´action, le complexe [HeH3]
+ s’est re´ve´le´ en eˆtre la structure la plus stable, ce qui
a conduit a` reformuler la question et a` se demander s’il ne serait pas inte´ressant de
rechercher ce compose´ plutoˆt qu’HeH+ au sein du MIS. Deux re´actions d’association
radiatives ont alors e´te´ envisage´es pour former ce complexe, a` savoir l’association entre
He et H+3 et celle entre HeH
+ et H2. Les valeurs de sections efficaces obtenues e´tant
tre`s faibles dans les deux cas, nous avons conclu que la probabilite´ de formation du
complexe par ces deux re´actions e´tait he´las tre`s faible.
Nous avons e´galement e´tudie´ le compose´ CHe2+, choisi en raison de l’abondance du
carbone dans le MIS. Apre`s avoir envisage´ la re´action d’association radiative entre He
et C2+, la conclusion fut la meˆme que pre´ce´demment, cette re´action n’e´tant e´galement
que peu favorable. A` la lumie`re des diffe´rents re´sultats existants qui montrent que la
mole´cule HeH+ est effectivement facilement fabrique´e mais tout aussi facilement de´truite
dans la plupart des re´gions de l’espace, nous devons conclure que la seule solution pour
qu’elle soit observable est de trouver une niche spatiale spe´cifique ou` aucun des processus
de destruction ne puisse avoir lieu.
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Une telle zone pourrait exister au centre de la ne´buleuse NGC 7027, ou` il semblerait
qu’HeH+ puisse survivre, be´ne´ficiant de la protection des coquilles concentriques de H
et H2 entourant l’e´toile centrale de cette ne´buleuse.
Actuellement, les perspectives ouvertes sur ce sujet consistent a` ame´liorer la mode´lisation
de l’hypersurface de potentiel de la re´action entre HeH+ et H2 en faisant intervenir
un plus grand nombre de degre´s de liberte´ et surtout a` re´aliser des calculs de types
PDR ne´cessaires pour e´valuer the´oriquement la courbe d’abondance de HeH+ au sein
de la ne´buleuse NGC 7027 ; l’e´tape suivante e´tant de pouvoir justifier d’une demande
d’heures d’observation sur les grands instruments nationaux et internationaux dans le
cas d’une pre´diction d’abondance significative et donc d’une possibilite´ raisonnable de
de´tection.
En ce qui concerne la constante de structure fine et l’estimation des de´placements de
raies du spectre UV de mole´cules diatomiques qu’induirait sa variation, nous avons
mis au point un protocole de calcul ab initio applicable quelle que soit la valeur de la
variation conside´re´e de`s lors que le spectre e´lectronique correspondant a` une variation
nulle est connu.
Nous avons e´galement mis en e´vidence que les de´placements calculables en the´orie et
ceux effectivement observables n’e´taient pas les meˆmes et nous sommes donc applique´s a`
les e´valuer dans ces deux cas pour des mole´cules diatomiques. Pour toutes les mole´cules
envisage´es, les re´sultats montrent que ces de´placements ne semblent pas de´tectables
avec les moyens observationnels actuels. En particulier, les de´placements de raies induits
par des variations de α de l’ordre de celles qu’affirme avoir de´tecte´es J. Webb sont tre`s
faibles compare´s a` la re´solution des appareils d’observation existants.
Dans un tel cas, la possibilite´ de de´tection des variations de´pendant des instruments
utilise´s, il ne reste qu’a` attendre que le de´veloppement de ces derniers permette d’obtenir
une meilleure re´solution. Dans l’e´ventualite´ d’une variation effective de ce parame`tre il
faudrait alors se demander quelle est la constante succeptible de varier parmi les 3 qui
le composent : la vitesse de la lumie`re, la charge de l’e´lectron ou alors la constante de
Planck.
Par ailleurs, apre`s avoir envisage´ la variation de la constante de structure fine α, une
possibilite´ d’ouverture serait d’envisager la variation d’une autre constante ayant elle
aussi un inte´reˆt chimique, a` savoir µ, qui repre´sente le rapport de la masse du proton





S.V. Pilipenko Paper-and-pencil cosmological calculator (2013) arXiv :1303.5961.
Avec : z, le redshift
H, la valeur actuelle de la constante de Hubble en km/s/Mpc
age, l’aˆge de l’Univers en milliard d’anne´es
time, date a` laquelle s’est de´roule´ l’e´ve´nement dans le passe´ en milliard d’anne´es
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ANNEXE A. TABLEAU DE CORRESPONDANCE REDSHIFT-DISTANCE
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Chimie Quantique et Cosmologie :
De la recherche de l’he´lium mole´culaire a` la variation de
la constante de structure fine
L’he´lium, deuxie`me e´le´ment le plus abondant de l’univers apre`s l’hydroge`ne (He/H∼ 1/10), n’a e´tonnamment
jamais e´te´ observe´ sous une autre forme que celle d’atomes neutres ou ionise´s dans le milieu interstellaire
(MIS). L’he´lium e´tant un gaz noble peu re´actif, sa non-observation au sein d’un e´difice mole´culaire neutre
est compre´hensible mais cela est plus surprenant pour des espe`ces charge´es positivement comme HeH+,
[HeH3]
+ ou CHe2+. La premie`re partie de cette the`se a pour but de proposer des raisons chimiques a` cette
non-observation a` l’aide de calculs de chimie quantique de haut niveau (CASPT2) couple´s a` des calculs
d’association radiative. Au vu des re´sultats sur les me´canismes de destruction de HeH+, nous sugge´rons une
zone du MIS ou` il serait envisageable de le de´tecter.
La seconde partie de ce travail porte sur la possibilite´ de de´tection de variations temporelles des constantes
fondamentales de la physique. En 1999, Webb et al., apre`s analyse de la lumie`re issue de quasars lointains,
affirme`rent que la constante de structure fine α pouvait avoir e´te´ plus faible par le passe´. Aucune e´tude
poste´rieure ne vint confirmer ce re´sultat. Il e´tait donc important de de´terminer the´oriquement dans quelle
mesure une telle variation affecterait le spectre e´lectronique de petites mole´cules primordiales afin d’en
e´valuer la de´tectabilite´ par les instruments actuels. Nous avons pour cela mis au point un protocole ab initio
qui e´value le de´calage spectral induit par une variation d’α. Les calculs (niveau MRCI) montrent qu’une
variation d’α de l’ordre de grandeur de ce que Webb et al. auraient de´tecte´ induirait des de´placements de
raies non de´celables par les te´lescopes actuels.
Mots Cle´s : Chimie quantique, milieu interstellaire, he´lium, constante de structure fine, me´thodes ab initio.
Quantum Chemistry and Cosmology :
From molecular Helium to the variation of the fine structure constant
Despite Helium is the second most abundant element in the Universe (He/H ∼ 1/10), it has never been
observed in any other forms than that of an atom or an ion in the InterStellar Medium (ISM). Since He
is a noble gas, its non-observation as part of neutral molecular systems is understandable, but it is quite
surprising for positively charged species like HeH+, [HeH3]
+ or CHe2+. The first part of this study aims at
finding a chemical reason for such a non-observation and in particular for the three ions mentioned above.
For that purpose, we have computed high level quality (CASPT2) energy hyper-surfaces and performed
radiative association calculations. Finally, we are able to suggest a region of the ISM where the detection of
HeH+ might be achieved.
The second part of this work deals with the possibility that the fundamental constants could be time-
dependent. In 1999, Webb et al., analyzing the quasar emissions, claimed that the fine structure constant
α could have been smaller in the past, but this result has not been confirmed. Thus it seemed necessary
to determine theoretically how much such a variation could affect the electronic spectra of some primordial
molecules in order to determine whether such variations might be detectable or not with the current obser-
vational instrumentation. For that purpose, we have developed an ab initio protocol to evaluate the shift
induced by a variation of α. High level quantum chemistry calculations (MRCI) show that a variation of α of
the same order of magnitude than that reported by Webb et al., would induce shifts that are not detectable
by the current telescopes.
Key words: Quantum chemistry, interstellar medium, Helium, fine structure constant, ab initio methods.
